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AVERTISSEMENT 

RELATIF    AU    PRÉSENT    VOLUME. 


Dans  chacun  des  trois  vorumes  qui  ont  précédée 
celui-ci,  j  avais  €U  i^obligation  de  présenter  avec  détail, 
sous  des  formes  quelquefois  nouvelles,  plusieurs  théo- 
ries physiques  et  mathématiques  dont  Tintelligence, 
sans  avoir  paru  jusqu'ici  indispensable  aux  astronomes 
praticiens ,  leur  est  pourfant  devenue  presque  conti- 
nuellement nécessaire  pour  donner  aux  observations 
célestes  la  précision  et  la  certitude  qu  elles  peuvent 
maintenant  recevoir.  Telles  sont ,  par  exemple  :  l'ex- 
position des  lois  qui  règlent  les  réfractions  atmosphé- 
riques y  près  de  la  surface  de  la  terre  et  à  de  gruides 
hauteurs  ;  lanalyse  exacte  des  appareils  optiques  avec 
lesquels  on  observe  les  astrçs  ;  la  discussion  ainsi  que 
la  rectification  des  instruments  qui  servent  à  fixer  leurs 
positions  apparentes  et  à  mesurer  leurs  mouvements; 
la  théorie  des  opérations  par  lesquelles  on  détermine 
la  figure  de  la  terre,  les  variations  de  la  pesanteur  en 
diverses  parties  de  sa  surface ,  et  les  différences  de 
niveau  des  continents  qui  en  surgissent,  ou  des  mers- 
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qui  la  recouvrent.  Dans  ce  quatrième  volume  ,  j  ai  eu 
à  traiter  une  question  encore  plus  difficile ,  et  qui 
appartient  plus  immédiatement  à  l'astronomie  obser- 
vatrice. Je  commençais  à  exposer  les  mouvements  pro- 
pres des  astres ,  et  en  particulier  du  soleil.  Gomme 
fondement  nécessaire  de  cette  étude  ,  il  ma  fallu  pré- 
senter dans  son  ensemble  et  dans  ses  détails  la  théo- 
rie de  la  précession,  qui  est  indispensable  à  lastronome 
pour  discerner  et  séparer ,  dans  les  coordonnées  angu-^ 
laires  des  astres  quHl  observe ,  les  changements  qui 
résultent  de  leurs  mouvements  véritables,  et  ceux  qui 
proviennent  du  déplacement  des  plans  ou  des  ori- 
gines auxquels  on  les  rapporte.  J  ai  mis  à  cette  expo- 
sition tout  le  soin  dont  je  suis  capable.  Je  me  suis 
imposé ,  pour  première  règle ,  d  y  faire  partout  nette- 
ment distinguer  les  notions ,  ou  les  lois  générales  des 
mo\ivein^ts  mécaniques  du  sphéroïde  terrestre ,  que 
Von  emprunte  à  la  théorie  de  lattractiou;  et  Ie$ 
évaluations  des  constaptes  de  ces  mouvements  que  les 
observations  astronomiques  font  connaître.  J'ai  main- 
tenu cette  séparation  jusque  clans  les  formules  finales 
que  j^emploie  pour  transporter  les  coordonnées  angu- 
laires des  astres  d'une  époque  à  une  autre  ;  en  sorte 
que  Ton  peut  toujours  y  voir  ce  qui  est  propre  aux 
données  astronomiques  générales  y  ce  qui  vient  de  la 
théorie  mécanique ,  et  ce  qui  est  particulier  à  Tastre 
que   Ton  veut   considérer.  Je  m  attache   à    trouver 
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ces  doanées  par  un  procédé  direct  et  iogiquc,  qui 
n*etn{4oi€  comme  élëmeat  détermtnâtif  qu^un  petit 
nombre  d^étoiles  convenablement  choisies;  assez  di- 
verses pour  que  les  erreurs  occasionneUes  des  obser- 
vations, et  les  accidents  des  mouvements  propres, 
s  éteignent  suffisamment  dans  leur  eti^mble  ;  et ,  de 
ce  petit  nombre,  je  fais  sortir  toutes  les  constantes 
numériques  de  la  précession ,  avec  autant ,  ou  plus  de 
.  certitude  qu  on  n'^i  obtiendrait  par  des  milUers  d'ob- 
servations indistincteVnent  agglomérées.  J'ai  été  soti- 
tenu,  dans  ce  pénible  travail,  par  l'espérance ,  ose- 
rai-je  dire ,  par  le  sentiment  de  son  utilité  pour  le 
perfectionnement  définitif  des  Catalogues  d'étoiles ,  et 
pour  l'établissement  assuré  des  mouvements  propres , 
dont  la  mesure  précise  est  une  condition  à  laquelle  la 
stabilité  et  l'avenir  de  l'astronomie  sont  attachés.  Je 
n  ai  négligé  aucune  peine  pour  atteindre  ce  but ,  et 
Ton  en  pourra  juger  par  la  table  analytique  très-étendue 
que  j'ai  placée  en  tête  de  ce  volume  ,  où  j'expose  dans 
tous  ses  détails  la  marche  d'idées  que  j'ai  suivie ,  et 
les  résultats  auxquels  je  suis  arrivé.  Aurai-je  réussi  dans 
cette  tâche  que  j'avais  si  tardivement  entreprise?  Les 
astronomes  en  décideront  ;  pour  moi ,  je  ne  puis  répon- 
dre que  de  mon  zèle  et  de  mes  efforts.  Mais  chacun 
de  nous  n'est  pas  obligé  à  autre  chose  ;  et ,  en  accom- 
pliitint  ce  devoir  avec  fidélité,  chacun  de  nous  aussi 
peut  espérer  que  ses  travaux,  même  les  plus  humbles , 
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entreront  pour  une  petite  part  d  utilité  dans  Fédifice 
scientifique  que  nous  sommes  chargés  en  commun 
d'entretenir  et  d'élever* 

M.  Delaunay  m'a  continué ,  pour  Fimpression  de  ce 
quatrième  volume,  la  même  assistance  qnil  m'avait 
donnée  pour  le  précédent.  Je  lui  dois  ainsi  d  avoir  pu 
le  publier  aujourd'hui  ;  et  ce  secours^  m'a  permis  de 
préparer,  dès  à  présent ,  la  rédaction  du  volume  sui- 
vant ,  qui  y  si  je  l'achève ,  complétera  la  tâche  que  . 
j'avais  entreprise. 

>w  août  r847. 


r 


^^■^M^^p^B^^^ta 


TABLE  DES  CHAPITRES 

contenus  dam  ce  quatrième  Tolume. 
ET  IJNDICATION  DES  PRINCIPAUX  OBJETS    QUI   Y    SONT  TRAITÉS^ 


CHAPITRE  PREMIER. 

Pagei 
Des  moUTements  propres  des  ftstres,  et  des  moyens  de  les  déter- 

miaer i 

Résumé  des  procédés  d^observation  antérieurement  préparés  pour 

constater  et  mesurer  ces  mouvements.  Concentration  des  résultats 

en  lois  phénoménales.  Recherche  des  causes  mécaniques  d'où  ces 

lois  dérÎTent.  Calcul  numérique  des  mouTeraents,  diaprés  leur 

théorie  ainsi  établie.  Formation  des  Tables  dites  astronomiques , 

qui  servent  à  les  rappeler  et  à  les  prédire 1-5 

CHAPITRE  II. 

Application  au  soleil.  Théorie  de  son  mouvement  circulaire.    .  .      f) 

Détermination  des  deux  coordonnées  équatoriales  qui  définissent 
la  position  apparente  du  soleil  à  un  instant  donné  : 

1^.  Mesure  de  la  déclinaison  du  soleil  et  de  son  diamètre  apparent. 
Procédé  pratique  par  lequel  on  obtient  ces  deux  éléments.  Préi- 
cautions  nécessaires  pour  les  obtenir  avec  exactitude.  Exemple 
d^une  telle  détermination '. 6-i4 

7P.  Mesure  de  Tabcension  droite  du  soleil  dans  ses  passages  au 
méridien.  Rectifications  de  détail  qu'elle  exige  pour  être  exacte.     i4- 15 

Combinaison  des  mesures  de  Pascension  droite  avec  les  mesurées  de 
la  déclinaison i5 

Tableau  numérique  présentant  la  série  successive  de  ces  deux  coor- 
données, observées  à  Pinstant  du  passage  du  soleil  au  méridien 
de  Paris  pendant  le  cours  entier  d^une  année  ^  avec  les  grandeurs 
du  diamètre  apparent  à  ce  même  instant.  La  discussion  de  ces 
résultats  conduit  à  voir  que  le  centre  du  soleil  décrit  ainsi, 
ou  parait  décrire,  autour  du  centre  de  la  terre ,  une  orbite  sen- 
siblement plane,  qui  coupe  la  sphère  céleste  suivant  un  grand 
cercle  oblique  à  Téquateur,  et  appelé  Vécliptique,  L'angle  dièdre 
formé  par  le  plan  de  cette  orbite  avec  Pcquateur  se  nomme 
Vobliquité  de  Vécliptiquc.  XI  a  pour  mesure  les   plus  grandes 


X  TABLE    I>ES    CHAPITRES. 

t 

Pages. 
déclinaisons  du  soleil,  et  répond,  dans  Torbite,  aux  poinls  appelés 
sohiiciaux ,  ou  simplement  solstices.  Ce  même  plan  coupe  aussi 
Téquateur  en  deux  autres  points  que  Ton^nomme  équinoxiaux ,  ou 
simplement  équinoxes.  Motifs  de  ces  diverses  désignations ,  et 
fixation  numérique  des  éléments  qu^elles  caractérisent.  Défini- 
tion de  la  longitude  du  soleil ,  et  variabilité  du  mouvement  angu- 
laire de  cet  astre  en  diverses  parties  de  son  orbite,  démontrée* 
par  rinégale  amplitude  des  angles  que  les  rayons  visuels 
menés  au  centre  de  Pastre  décrivent  en  un  même  temps.  Valeur 
moyenne  de  cet  angle  entre  deux  passages  méridiens  consécutifs , 
constituant  Ift  marche  diurne  moyenne  du  soleil ,  et  la  durée  du 
four  moyen.  Manière  de  rectifier  les  premières  évaluations  de  ces 
divers  éléments  par  le  concours  d^un  grand  nombred^observations 
faites  dans  le  voisinage  des  époques  qui  leur  sont  spéciales.    .   .       i5-3(y 

Note  I.  —  Eclations  mathématiques  qui  doivent  exister  entre  les 
ascensions  droites  et  les  déclinaisons  du  soleil ,  en  supposant  que 
le  centre  de  ^set  astre  décrit  annooUement  un  grand  cercle  de  la 
sphère  céleste.  Comparaison  de  cette  hypothèse  avec  les  obser- 
vations        37-40 

Note  IT.  —  Sur  la  détermination  des  déclinaisons  solsticiales  du 
soleil,  par  le  concours  d^observa lions  faites  à  des  époques  peu 
distantes  des  solstices 4* '4-^ 

CHAPITRE  m. 

Du  calendrier < 44 

Définition  de  Tannée  tropique  moyenne.  Premières  évaluations  ap- 
proximatives de  sa  dut^ée,  365^  et  365^}*  Rectifications  succes- 
sives, obtenues  d'abord  par  des  équinoxes  distants,  puis  en  cor- 
rigeant par  théorie,  dans  les  équinoxes  extrêmes,  les  effets  des 
inégalités  périodiques  qui  existent  dans  le  mouvement  du  soleil. 

Valeur  exacte  obtenue  ainsi,  rapportée  par  anticipation 44"4îX 

Application  dç  ces  résultats  aux  usages  civils  et  chronologiques  : 

i<*.   En  supprimant   la   fraction   de  jour,   faisant    l'année  civile 

de  365  jours  entiers ,  et  laissant  ses  deux  termes  extrêmes  se 

déplacer  progressivement  dans  Tannée  tropique  réelle;  ce  qui 

constitue  Vannée  vague,  adoptée  autrefois  en  Egypte  et  employée 

par  Ptolémée  dans  tous  ses  calculs 49"-^  ^ 

1^.  En  tenant  compte  de  la  fraction  de  jour  par  intermittences , 
au  moyen  du  procédé  appelé  Yintercalatian.  Iniercalaiion  qua- 
driennale prescrite  par  Jules  César,  et  constituant  la  forme 
de  calendrier  appelé  julien  de  son  nom.  Distinction  des  années 
de  365  et  de  366  jours  ,  ou  communes  et  bissextiles,  qui  s'y  suc- 
cèdent. Leur  mode  de  numération  et  de  succession  à  partir  de 


TABLE    DES    CHAPITRES.  XJ 

Pages. 
Torigine  Gonvantlonnelle  appelée  l'ère  chrétienne.  Leur  tubdi- 

viiion  en  douze  mois,  contenant  des  nombres  preserits  de  jours. 

Désaccord  progressivement  opéré  entre  cette  forme  d^années  et 

Tannée  solaire;  reconnu  et  corrigé  par  la  réforme  grégorienne,  en 

i58a.  Forme  du  calendrier  grégorien   aetaellement  reçu  chei 

toutes  les  nations  chrétiennes ,  à  Texception  de  la  Russie.   .   .   .      5i-56 

Subdivisions  de  Tannée  solaire  en  quatre  parties  appelées  saisons. 
Définition  de  leurs  limites  eonTentionnelles 56- Sg 

Mouvement  moyen  du  soleil  en  un  jour  dans  Pécliptique,  et  pa- 
rallèlement à  réquateur.  Définition  exacte  du  jour  moyen  solaire 
généralement  emplojé  comme  unité  de  temps  en  astronomie. 
Définition  du  jour  sidéral.  Sa  relation  de  durée  avec  le  jour 
moyen  solaire  :  leurs  rapports ,  selon  que  Pun  ou  Pautre  est  pris 
pour  unité  de  temps 59*60 

Définition  anticipée  du  temps  moyen  absolu;  et  du  mouvement  sé- 
culaire moyen  du  soleil.  Indication  des  procédés  de  calcul  par 
lesquels  on  obtient  ces  éléments  avec  la  dernière  précision  .    .      6o-65 

CHAPITRE  IV. 

Manière  de  rapporter  les  positions  des  astres  au  plan  de  Péclip- 
tique 66 

Définition  des  longitudes  et  latitudes  des  astres.  Relations  géomé- 
triques de  ces  nouvelle^  coordonnées  angulaires  avec  les  ascen- 
sions droites  et  les  déclinaisons,  Pobservateur  étant  supposé  placé 
au  centre  de  la  terre.  Renvoi  ultérieur  aux  formules  analytiques 
qui  expriment  ces  relations  sous  une  forme  calculable.  Modifi- 
cations qui  y  surviennent  quand  Pobservateur  est  placé  à  la  sur- 
face de  la  terre,  non  à  son  centre.  Parallaxe  de  latitude,  de  ■ 
longitude.  Leur  analogie  avec  les  parallaxes  de  déclinaison  et  d'as- 
cension droite,  qui  permettent  d^y  appliquer  des  formules  pa- 
reilles. Définîiion  de  quelques  termes  usuels  en  astronomie,  tels 
que  la  déclinaison  et  Vascension  droite  du  zénith  ,  Vascension 
droite  du  milieu  du  ciel ,  le  nonagésime  et  Vhoroscope 66-74 

Appendice  au  chapitre  IV.  Formules  pour  transformer  les  ascen- 
sions droites  et  les  déclinaisons  en  longitudes  et  latitudes,  ou  in- 
versement, avec  un  exemple  numérique  de  ces  transformations.      75-88 

CHAPITRE  V. 

Diminution  progressive  de  Pobliquité  de  Pécliptique.  Mouvement 
général  des  étoiles  parallèlement  à  Pécliptique,  d''oû  résulte  la 
précession  des  équinoxes ,  considére'e  dans  ses  apparences  obser- 
vables        89 

Section  I.  —  Variation  progressive  de  Pobliquité  de  Pécliptique 


Xy  TABLE    DBS    CHAPITRES. 

sur  l^équateur,  prouvée  par  les  résultats  des  observations  ao- 
oiennes  et  modernes.  Lois  de  ce  phénomène ,  telles  que  les  dé- 
couvre la  théorie  de  Tattraction.  Il  est  sujet  à  des  oscillations 
périodiques.  Expression  théorique  de  sa  partie  séculaire  en 
fonction  du  temps,  compté  du  i®'' janvier  1750,  d'après  les  for- 
mules de  La  place.  Quantité  de  ce  changement  en  différents  siècles, 
pour  un  intervalle  d'une  année.  Définition  précise  de  ce  que  Ton 
appelle  la  variation  annuelle  d'un  élément  astronomique.  Exprès- 
sion  théorique  des  oscillations  qui  accompagnent  le  changement 
séculaire  de  l'obliquité 89-99 

Section  II.  —  Des  variations  qui  surviennent  dans  les  longitudes 
des  astres  en  conséquence  du  fait  astronomique  appelé  la  pré- 
cession        99 

Exposé  de  ce  phénomène  d'après  l'observation  :  les  longitudes  des 
étoiles  croissent  toutes  progressivement  avec  le  temps ,  les  lati- 
tudes restant  à  très-peu  près  constantes.  Double  manière  de 
représenter  ces  résultats,  quand  on  néglige  la  faible  variabilité 
des  latitudes:  \^  en  attribuant  aux  étoiles  un  mouvement  angu- 
laire simultané,  autour  de  l'axe  de  Técliptique,  dans  le  sens  de 
la  marche  propre  du  soleil;  a**  en  laissant  le  ciel  stellalre 
fixe ,  et  faisant  rétrograder  l'équateur  terrestre  parallèlement  à 
récliptique,  par  un  mouTement  angulaire  de  sens  opposé.  Me- 
sure de  cette  rétrogradation  déduite  de  la  comparaison  des- 
longitudes  d'une  même  étoile  observées  à  des  époques  distantes. 
Il  en  résulte  que  le  retour  du  soleil  à  un  même  équinoxe,  ou 
Vannée  tropique^  est  de  moindre  durée  que  sa  révolution  de  lon- 
gitude autour  d'une  même  étoile,  laquelle  s'appelle  Vannée  sidé- 
rale. Évaluation  de  celle-ci.  Période  de  révolution  des  points 
équinoxiaux  sur  l'écliptique,  en  supposant  leur  rétrogradation 
^    uniforme 99-io5 

CHAPITRE  VI. 

Du  zodiaque  grec 106 

Histoire  abrégée  de  la  découverte  de  là  précession  par  Hipparque. 
Ignorée  des  Chinois,  malgré  leur  application  constante  à  observer 
le  ciel  depuis  une  longue  suite  de  siècles.  Raison  de  cette  igno- 
rance dans  les  formes  conventionnelles  de  leur  astronomie. 
Formes  de  l'astronomie  grecque  bien  plus  propres  à  y  conduire. 
Exposé  des  symboles  figuratifs  employés  par  les  Grecs  pour  dé- 
signer les  groupes  d'étoiles  ou  les  constellations,  en  général,  et  en 
particulier  les  groupes,  d'abord  au  nombre  de  onze,  puis  finale- 
ment de  douze,  qu'ils  avaient  répartis  sur  le  contour  de  l'éclip- 
tique,  et  sur  la  route  coihmune  des  planètes,  sous  la  dénomination 
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de  sodia^ue.  Subdivision  ultérieure  de  ce  même  cercle  en  douze 
divisions  angulaires  égales,  ou" dodécatémoriesy  partant  de  Téqui- 
noxe  vernal  comme  origine  constante,  et  désignées  par  les  mêmes 
noms  que  les  douze  constellations  zodiacales.  Séparation  pro- 
gressive que  la  précession  a  opérée  et  continue  de  produire  entre 
ces  deux  modes  de  subdivisions;  ce  qui  a  conduit  h  caractériser 
les  dodécatémories  comptées  de  Téquinoxe  mobile  par  le  mot 
signe,  pour  éviter  la  confusion  résultante  d^une  appellation  com-  - 
mnne T06-118 
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Du  phénomène  de  la  précession  considéré  comme  résultant  d^un 
mouvement  conique  de  Téquateur  terrestre  commun  à  toute  la 
masse  de  la  terre ,  mouvement  dont  les  résultats  observables  sont 
modifiés  par  le  déplacement  propre  du  plan  de  Técliptique  dans 
le  ciel 1 19 

Section  I. — Développement  de  la  partie  apparente  de  la  précession 
qui  s'opère  sur  le  plan  if  obile  de  Pécliptique  observable ,  et  qui 
se  mesure  sur  ce  plan  à  partir  de  son  intersection  vernale  avec 
Péquateur  perpétuellement  déplacé.  Indication  des  causes  phy- 
siques de  ces  déplacements  que  la  théorie  de  Tattraction  a  fait 
connaître.  Il  en  résulte  qu'ils  se  composent  d^un  mouvement  pro- 
gressif modifié  par  des  oscillations  temporaires.  Formules  qui 
expriment  la  rétrogradation  du  point  équinoxial  sur  Técliptique 
mobile ,  après  un  temps  quelconque  y  en  tenant  compte  de  ces  deux 
ordres  d'effets.  Evaluations  des  changements  qu'ils  produisent 
dans  la  durée  de  l'année  tropique  en  différents  siècles  ...       .   1 19-132 

Section  II. — Développement  complet  des  changements  produits 
par  la  précession  sur  les  coordonnées  angulaires  des  astres,  en 
ayant  égard  aux  mouvements  simultanés  de  l'équaieur  et  de  l'é- 
cliptique,  Méthode  rigoureuse  pour  transporter  ces  coordonnées 
d'une  époque  à  une  autre,  antérieure  ou  postérieure  d'un  nombre 
quelconque-d'années,  dans  Tampliiude  de  temps  que  les  formules 
théoriques  actuellement  établies  peuvent  embrasser  avec  une  suf- 
fisante précision •   .   .   .   i33 

Elxposédescrîptir.des  déplacements  séculaires  que,  d'après  la  théorie 
de  l'attraction,  l'équaieur,  l'écliptique  et  les  points  équinoxiaux 
ont  dû  éprouver  ou  éprouveront  dans  un  intervalle  de  plusieurs 
milliers  d'années,  avant  ou  après  l»  i^'  janvier  1760,  pris  pour 
terme  de  départ  du  temps  dans  les  formules  de  Laplaoe.  On  les^ 
établit  autouf  de  l'écliptique  de  cette  époque ,  considéré  comme 
plan  fixe ,  en  prenant  l'équinoxe  vernal  de  cette  même  époque 
comme  origine  des  arcs  de  précession.  Définition  et  usage  des 
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divers  éléments  géométriqaes  qui  servent  à  les  caractériser.  Me* 
sure  des  arcs  de  préeession  parcourus  sur  réciiptiqne  fiie  et  sur 
l'écliptique  mobile.  Variations  d^obliquité  de  l'éqnateur  sur 
«chacun  de  ces  plans.'-.  Mouvement  du  point  équinoxial  en  ascen* 
sien  droite  sur  le  contour  de  Féqbateur  déplacé.  Conventions 
analytiques  à  Taide  desquelles  la  position  absolue  de  cet  équa- 
teur  se  détermine  de  la  manière  la  plus  simple  dans  toutes  les 
applications  réalisables.  Méthode  directe  que  ces  faits  suggèrent 
pour  transporter  les  positions  des  astres  d^une  époque  aune  autre 
dans  tout  Pintervallcde  temps  que  les  formules  théoriques  peuvent 
embrasser.  Expressions  numériques  tirées  de  la  Mécanique  céleste 
qui  donnent  les  divers  éléments  de  ce  transport  en  fonction  du 
temps.  Leur  discussion.  Inégalité  qu^elles  indiquent  dans  les 
valeurs  annuelles  de  la  précession  moyenne,  et  de  la  variation 

moyenne  d'obliquité,  en  différents  siècles.   . i33-i53 
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Section  III.  —  Détermination  numérique  des  éléments  de  position 
de  Técliptique  mobile  relativement  à  Pécliptique  fixe,  qui  résul- 
tent des  formules  de  la  précession  supposées  données  et  réduites 
en  nombres i65 

Equations  analytiques  qui  fournissent  les  valeurs  do  ces  éléments, 
conclus  ainsi  des  formules  théoriques ,  en  ayant  égard  aux  deux 
seules  premières  puissances  du  temps,  compté  en  années  ju- 
liennes à  partir  de  Pépoque  fondamentale.  Déduction  de  ces  élé- 
ments eux-mêmes,  sous  des  formes  approximatives  toujours 
suffisantes.  Utilité  des  mêmes  équations  pour  vérifier  Texactitude 
des  calculs  sur  lesquels  les  formules  numériques  de  la  précession 
doivent  avoir  été  établies.  Application  aux  formules  de  ce  genre 
données  dans  la  Mécanique  céleste.  Établissement  de  deux  condi- 
tions approximatives  qui  servent  à  simplifier  le  transport  des  lon- 
gitudes dans  toutes  les  applications  réalisables  165-189 

Sectioït  IV.  —  Discussion  de  quelques  particularités  des  formules 
habituellement  eipployéQs  par  les  géomètres  et  les  astronomes 
pour  définir  les  positions  successives  de  récliptvque  mobile  dans 
la  théorie  de  la  précession 190 

£xpQ^é  do  ces  pratiques.  Motifs  qui  paraissent  rendre  préférables 

les  conventions  adoptées  dans  la  section  II 190-206 

Composition  analytique  des  formules  établies  par  les  géomètres  et 
employées  par  les  astronomes  pour  exprimer  les  divers  éléments 
de  la  préeession.  Elles  reposent  sur  des  approximations  qui  ne 
comprennent  que  les  deux  premières  puissances  du  temps.  For- 
mation de  leurs  différents  termes  dans  cette  limite,  et  spécifi- 
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cation  dea  données  physiques  ou  astrunomiqiies  dont  ils  se  trou- 

'  vent  dépendre ao6-aa3 

Sbction  V.  —  Formules  rigoureuses  et  approximatives  pour  trans- 
porter les  coordonnées  angulaires  des  astres  d^une  époque  à  une 
autre,  dans  une  amplitude  de  temps  restreinte 324 

(A)  Transport  des  coordonnées  écliptiques aiS 

Exposé  général  du  problème.  Sa  résolution  ,  i^  en  prenant  Pépoquc 
fondamentale  pour  une  des  limites  du  transport.  Relations  des 
coordonnées  initiales  et  des  coordonnées  transportées,  d^où  les' 
unes  peuvent  se  déduire  en  fonction  des  autres,  soit  rigoureuse- 
ment, soit  par  des  séries  dont  les  conditions  de  convergence  peu- 
vent toujours  s^apprécier.  Elles  procèdent  suivant  les  puissances 
de  Tangle  compris  entre  les  deux  écliptiques  considérés.  2^  Rela- 
tions analogues  entre  les  coordonnées  écliptiques  de  deux  époques 
quelconques aaS-a^'» 

vB)  Transport  des  coordonnées  équatoriales.  Exposé  des  détermina- 
tions théoriques  qu^on  en  peut  déduire a45 

Conditions  du  problème  exactement  analogues  à  celles  du  problème 
précédent.  Il  se  résout  par  des  formules  rigoureuses  ou  approxi- 
matives absolument  pareilles,  si  ce  n^est  que  les  séries  y  pro- 
cèdent suivant  les  puissances  de  Tangle  compris  entre  les  deux 
équateurs  des  époques  considérées.  Expression  de  cet  angle  et  de 
toutes  les  autres  quantités  composantes  des  formules  de  transport, 
quand  les  éléments  de  la  précession  sont  théoriquement  donnés 
en  fonction  du  temps  et  réduits  en  nombres  pour  les  deux  époques 
entre  lesquelles  le  transport  doit  s'opérer  (*) 245-258 

Limitation  des  formules  trigonométriques  qui  déterminent  les  élé- 
ments du  transport  pour  le  cas  où  il  doit  être  opéré  entre  des 
époques  séparées  de  Tépoque  fondamentale  par  des  intervalles  de 
temps  peu  considérables ,  qui  n'^excèdent  pas  certaines  amplitudes 
définies.  Expression  explicite  des  éléments  de  transport  dans  des 
cas  pareils 259-261 

Expressions  générales  des  coordonnées  transportées  sous  leur  forme 
la  plus  simple,  tant  rigoureuse  qu'approximative,  en  fonction  des 
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Exemple  d''application  numérique.  Transport  des  coordonnées  équa- 
toriales établies  dans  le  Catalogue  de  Bradley  pour  le  i^*^  janvier 
1755,  sous  le  méridien  de  Greenwich,  à  l'époque  du  Catalogue  de 


(*)  Au  commencement  de  la  page  S49,  dans  la  formule  rapportée  ligne  4,  et  qui  exprime  la 
décJinalson  transportée  </,  on  a,  mal  à  propos,  substitué  la; lettre  a,  qui  exprime,  dans  la 
formule  précédente,  l'ascension  droite  transportée.  On  devra  corriger  cette  faute  évidente  en 
restituant  la  leUre  d. 
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Piazsi ,  1^"'  janvier  1800,  sous  le  méridien  de  Palerme,  en  pre- 
nant pour  intermédiaire  les  éléments  numériques  de  la  précession 
donnes  dans  la  Mécanique  céleste.  Nécessité  préalable  de  ramener 
les  coordonnées  des  deux  Catalogues  à  des  dates  de  jour  ayant  la 
même  origine  et  fixées  sous  un  même  méridien  terrestre.  Manière 
d^effectuer  cette  correction,  et  détail  de  son  évaluation  numérique 
pour  Pexemple  proposé.  Calcul  des  constantes  du  transport  qui  y 
conTÎennent  diaprés  les  formules  numériques  de  la  HécanUiue 
céleste aGa^Q^S 

Utilité  de  ces  préparatifs,  i^  pour  apprécier  la  justesse  ou  Timper- 
fection  des  constantes  numériques  de  la  Hécaniejue  céleste ^  en 
comparant  les  coordonnées  de  Bradley,  transportées  par  calcul , 
aux  coordonnées  observées  par  Piazzi  ^  'X°  pour  tirer  de  cette  com- 
paraÎQon  des  valeurs  nouvelles  et  plus  exactes  des  mêmes  con- 
stantes   275-Q76 

Détails  de  cette  double  application.  Fixation  préalable  des  limites 
de  déclinaison  jusqu^auxquelles  les  expressions  en  série  des  coor- 
données transportées  peuvent  être  employées  commodément  et 
avec  sûreté  pour  lUntervalle  de  temps  qui  sépare  les  deux  Cata- 
logues. Ces  limites  sMIargissent  à  mesure  que  Tascension  droite 
du  cercle  de  déclinaison  primitif  des  étoiles  considérées ,  comptée 
à  partir  de  Pintersection  commune  des  deux  équateurs ,  se  rap- 
proche plus  d'être  égale  à  90® a76-!i85 

Application  de  ces  principes  au  transport  de  vingt-six  positions  d'é- 
toiles distribuées  sur  le  contour  de  Péquateur  de  Bradley.  Sépara- 
tion et  emploi  de  celles  dont  la  position  est  spécialement  favo- 
rable pour  déterminer  Pangle  dièdre  q  des  deux  équateurs ,  et  la 
constante  A,  qui  est  commune  à  toutes  les  ascensions  droites 
transportées.  Appréciation  des  erreurs  que  ces  déterminations 
comportent,  étant  ainsi  dirigées !i85<294 

Discussion  des  valeurs  ainsi  obtenues ,  et  leur  emploi  pour  déter- 
miner le  coefficient  principal  de  la  précession  sur  i'écliptique  fixe 
de  1750.  Petite  différence  qu'on  y  trouve  eu  le  déduisant  des  ascen- 
sions droites  ou  des  déclinaisons.  Elle  est  de  l'ordre  des  incerti- 
tudes que  comportent  les  observations  comparées 'ii^-^'% 

Emploi  de  ces  évaluations  rectifiées  pour  calculer  de  nouveau  les 
éléments  des  formules  de  transport  dans  l'intervalle  des  deux  Ca- 
talogues. Appréciation  de  leur  exactitude  en  les  faisant  indivi- 
duellement servir  au  transport  de  la  polaire  dans  cet  intervalle  de 
temps.  Mouvement  propre  de  cette  étoile  ainsi  indiqué,  11  est 
inappréciable  ou  douteux  dans  le  sens  de  la  déclinaison,  et  fort 
sensible  sur  l'ascension  droite.  Sa  valeur  pour  cette  dernière  coor- 
donnée. Application  plus  manifeste  d'un  calcul  pareil  à  l'étoile 
principale  du  groupe  binaire,  désignée  comme  la  61^ de  la  con- 
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stellation  du  CygDe  dans  le  Catalogue  de  Flamsteed.  Datoger  de 

cercle  vicieux  auquel  ces  évaluations  sont  soumiseè ,  et  nécessité 
de  ne  chercher  à  les  établir  qu^après  avoir  définitivement  perfec- 
tionné tous  les  éléments  numériques  diaprés  lesquels  on  calcule 
théoriquement  le  transport  des  astres  supposés  absolument  fixes.  3o4-3a3 

Sbction  YI.  —  Manière  de  transporter  les  constantes  de  la  préces- 
sion d^une  époque  à  une  autre,  et  de  foire  concourir  lès  observa- 
tions exactes  de  toutes  les  époques  à  leur  rectification.  Établisse- 
sèment  spécial  de  cette  théorie,  pour  le  i^' 'janvier  de  Tan- 
née 1800,  sous  le  méridien  de  Paris 3aS 

Données  théoriques  sur  le  déplacement  de  Tédiptique  compté  de 
cette  époque  pour  tous  les  intervalles  de  temps  que  les  applica- 
tions astronomiques  peuvent  aujourd'hui  embrasser-  Expressions 
qui  déterminent  explicitement  sa  position  absolue  dans  cet  inter- 
valle, en  assignant,  pour  chaque  instant  quelconque  «  son  incli- 
naison sur  Técliptique  de  1800,  considéré  comme  fixe,  et  la  lon- 
gitude de  son  nœud  le  pins  proèhe  comptée  sur  ce  môme  plan, 
à  partir  du  point  équinoxial  de  1800,  conformément  aux  conven- 
tions précédemment  établies  dans  la  section  II ,  p.  i36,',  §88.  »   .  3Q3-3a7 

Réduction  en  nombres  des  formules  qui  expriment  le  déplacement 
du  noeud  descendant  de  Péqnateur  mobile ,  et  son  inclinaison  sur 
Pécliptiqae  fixe  de  x8oo,  conformément  aux  conventions  précé- 
dentes, en  n'y  laissant  d^ndéterminé  que  le  coefficient  principal 
de  la  précession  .    .   .  >. .   .  3^7  329 

Détermination  de  ce  coefiicient  d'après  TobservatioD ,  en  le  calcu- 
lant par  la  valeur  trouvée  plus  haut  de  Pangle  dièdre  9  compris 
.  entre  les  deux  équateurs  de  Bradley  et  de  Piazzi.  Expressions  nu- 
mériques qui  résultent  de  tous  les  éléments  déterminatifs  de 
la  précession ,  tant  sur  Técliptique  de  1800  pris  pour  plan  fixe , 
que  sur  Técliptique  temporaire  d'une  époque  quelconque.  Vérifi- 
cation finale  de  tous  ces  calculs  par  l'extraction  à  posteriori  des 
éléments  de  variabilité  de  l'écliptique  qui  avaient  été  employés 
pour  les  établir 329-338 

Préparatifs  des  calculs  par  lesquels  on  pourra  rectifier  ultérieure- 
ment les  constantes  de  la  précession  ainsi  obtenues.  Limitation 
des  formules  trigonométriques  qui  donnent  les  valeurs  rigou- 
reuses des  éléments  du  transport  pour  le  cas  où  l'un  des  termes 
de  cette  opération  est  l'époque  fondamentale  même.  Simplifica- 
tion qui  en  résultera  dans  les  calculs  (*) 338-344 

Tableau  numérique  présentant  le»  éléments  du  transport  tout  cal- 


(*)  Dans  le  tableaa  de  la  page  344  ,  on  a ,  par  erreur,  écrit  le  chiffre  1840  à  la  deuxième 
colonne,  dans  rindioation  de  la  date  da  Caulogue  de  Plazzl  ;  Il  faat  substitaer  1800  et  lire  :  le 
1"  Janvier  I8OO,  an  midi  de  Palerme. 

b 


XVUJ  TABLK    DES    CHAPITRES. 

culés  pour  les  intervalles  de  1800  à  1840,  de  1800  à  i^SS,  el  iin< 
mcdiatemcnt  de  1755  à  1840.  Discussion  des  rapports  que  pré- 
sentent leurs  valeurs ,  et  explication  géométrique  de  ces  rapports .  34S-346 
Application  de  ces  données  au  transport  de  la  polaire,  de  i^SS  à 
1840 ,  par  comparaison  avec  les  Catalogues  de  Bradley  et  de 
M.  Airy  pour  ces  deux  époques.  Concordance  très-proche  des 
résultats  avec  ceux  qui  avaient  été  d^abord  conclus ,  pages  3 12  el 

i5i 4  des  Catalogues  de  Bradley  el  de  Piazzi 346-!>48 

Expressions  explicites  des  éléments  du  transport  en  fonction  du 
temps,  Urées  analytiquement  des  formules  trigonoroétriques, 
Tépoquc  fondamentale  étant  supposée  être  un  des  termes  de  ropé- 
ralion.  Preuve  que  ces  expressions  peuvent  être  appliquées  avec 
sûreté  à  tous  les  intervalles  comptés  de  1800,  dans  lesquels  les 

observntions  exactes  sont  aujourd'hui  comprises »   352-356 

Expressions  analogues  tirées  des  développements  préparés  page  360, 
dans  les  cas  où  le  transport,  n'ayant  pas  pour  une  de  ses  limites 
Tépoque  fondamentale,  doit  être  opéré  entre  des  intervalles  de 
temps  qui  n'excèdent  pas  un  petit  nombre  assigné  d'années ,  et 
dont  le  termeextréme  s'écarte  autour  de  cette  époque  à  une  dis> 

lance  moindre  qu'un  siècle 356-357 

Résumé  des  conditions  d'amplitude  et  de  signe  conformément  aux- 
quelles ces  diverses  expressions  doivent  être  appliquées.  Tableaux 
analytiques  généraux  présentant  toutes  les  formules,  tant  rigou- 
^reuses  qu'approximatives ,  nécessaires  pour  transporter  les  coor- 
données équatorialcs  moyennes  des  astres  fixes,  de  l'époque  quel- 
conque 1800+ 1  à  une  autre  quelconque  1800 h- <t ,  ou ,  inverse- 
ment, ti  étant  supposé  postérieur  à  t.  Spécification  de  toutes  les 
quantités  qui  entrent  dans  ces  formules  comme  éléments  algé- 
briques, avec  la  manière  de  les  calculer  et  d'«n  faire  usage.    .   .   357-35H 
Application  des  expressions  restreintes  de  la  page  356  au  cas  où 
l'intervalle  du  transport  ne  doit  pas  excéder  une  année  julienne. 
Interprétation  géométrique  des  formes  auxquelles  les  cléments 
du  transport  se  réduisent  dans  ce  cas  spécial ,  et  avec  lesquelles 
ils  s'introduisent  dans  les  expressions  des  coordonnées  transpor- 
tées.   Changements   qu'ils    y   produisent ,  appelés  mouvements 
annuels  de  précession,  en  déclinaison  et  en  ascension  droite,  d'après 

la  limite  de  durée  pour  laquelle  on  les  évalue 358-3(>u 

Emploi  des  expressions 'explicites  des  éléments  du  transport  pour 
y  introduire  analytiquement  les  rectifications  qui  devraient  ré- 
sulter de  changements  très-petits  apportés  aux  constantes  prin- 
cipales qui  règlent  les  déplacements  de  l'équateur  et  de  l'éclip- 
tique.  Relations  simples  qui  montrent  la  dépendance  mutuelle 
de  ces  deux  genres  de  corrections  ^  et  qui  permettent  de  les  con- 
clure immédiatement  les  unes  des  autres.  Application  de  ces  ré- 
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sultats  à  des  exemples  numéri^iues  qui  en  font  apprécier  Inutilité  ^ 
et  le  degré  de  précision  pour  chacune  des  constantes  considérées.  36a-37o 

Reprise  des  formules  générales  de  transport  rassemblées  page  358. 
Discussion  des  moyens  les  plus  convenables  pour.en  perfectionner 
définitÎTement  les  constantes ,  en  éludant  les  incertitudes  résul- 
tant des  erreurs  des  observations  et  des  mouvements  propres. 
Méthode  à  employer  pour  en  déduire  ainsi  un  catalogue  d^éioiles 
fondamental ,  établi  sur  Tensemble  des  catalogues  partiels  con- 
struits diaprés  les  observations  exactes  faites  depuis  i^SS.  Consé- 
quences d^un  tel  travail  pour  mettre  sûrement  en  évidence  les 
mouvements  propres  individuels  des  étoiles  et  pour  les  faire 
apprécier  avec  certitude.  , *  . 370-878 

Exemple  numérique  de  cette  application  à  l'^étoile  a,  du  Capricorne, 
en  adoptant  les  constantes  provisoires  déterminées  ci-dessus. 
Réduction  ,  au  i^''  janvier  1800,  des  diverses  positions  assignées 
à  cette  étoile  par  Bradloy,  Piazzi,  Bessel,  Argelander,  Airy,  pour 
1755,  1800,  i83o  et  1840.  Concordance  de  tous  ces  résultats  à  lui 
attribuer  pour  cette  époque  des  valeurs  de  coordonnées  équato- 
riales  presque  identiques  qui  ne  décèlent  aucune  trace  de  mou- 
vement .propre  saisissable,  pendant  Tintervalle  de  85  ans  que 
comprennent  les  observations  ainsi,  combinées 378-383 

Section  VII.  —  Recherche  directe  des  petites  variations  produites 
dans  les  coordonnées  équatoriales  par  des  mouvements  du  plan 
de  Téquateur  opérés  suivant  des  lois  quelconques ,  mais  assujettis 
à  n''avoir  que  de  très-petites  amplitudes 38'2 

Formules  qui  expriment  explicitement  les  variations  des  coordon- 
nées équatoriales  dans  ces  conditions  générales  du  problème. 
Application  an  cas  particulier  où  le  déplacement  du  point  équi- 
noxial  et  lé  changement  d'obliquité  auraient  entre  eux ,  dans  les 
mouvements  supposés,  des  relations  pareilles  à  celles  qu^on  ob- 
serve dans  la  précession  réelle.  Identification  des  formules  obie- 
nues,  pour  ce  cas,  avec  celles  qui  avaient  été  directement  établies 
page  36o  pour  exprimer  les  mouvements  de  précession  annuels.   .  382-396 

Avertissement  sur  le  reste  de  Pouvrage.   . 3g6 


CHAPITRE  VIII. 

De  la  nulation. 397 

Enoncé  de  ce  phénomène  et  développement  de  ses  lois  telles  que 
les  observations  les  ont  fait  connaître.  Il  C4)nsiste  en  un  mouve- 
ment oscillatoire  de  Taxe  de  rotation  de  la  terre;  il  provient, 
comme  la  précession,  de  d^que  la  terre  nVtant  pas  composée         '' 
do  couches  sphériques  concentriques  entre  elles  et  individuelle- 
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ment  homogènes ,  la  résultante  des  attractions  du  soleil  et  de  la 
lune  n^est  pas  dirigée  exactement  vers  son  centre  de  figure  j  et  il 
représente  les  inégalités  que  le  mouvement  du  sphéroïde  sur 
lui-même  éprouve,  sous  ^influence  de  cette  résultante,  dans  les 
diverses  positions  des  deux  astres  autour  de  sa  masse.  Formules 
qui  expriment  les  oscillations  des  coordonnées  équatoriales  pro- 
duites par  cette  cause,  lesquelles  se  combinent  avec  les  varia- 
tions continues  opérées  par  la  préçession 397-41^ 

CHAPITRE  IX. 

Seconde  approximation  des  mouvements  du  soleil.  Théorie  de  son 
inouvement  elHptiqufi. 4'^ 

Combinaison  du  mouvement  angulaire  du  soleil  et  des  variations 
de  ses  diamètres  apparents  pour  déterminer  la  trajectoire  quMl 
décrit  ou  semble  décrire  dans  le  plan  de  Técliptique  autour  de 
la  terre.  L^association  de  ces  données  fait  voir  que  la  vitesse  an- 
gulaire et  la  distance  varient  en  sens  contraire  Pune  de  Pautre 
suivant  une  loi  telle,  que  les  grandeurs  des  aires  décrites  par  le 
rayon  vecteur  dans  Vorhite  sont  sensiblement  proportionnelles  aiix 
temps.  Emploi  de  celte  loi  pour  décrire  graphiquement  la  tra- 
jectoire du  soleil  diaprés  les  observations.  Elle  se  présente  ainsi 
comme  une  courbe  légèrement  ovale  et  quelque  peu  excentrique 
à  la  terre 4'2-4iî5 

Exposé  succinct  des  principales  hypothèses  qui  ont  été  successive- 
ment imaginées  pour  représenter  par  des  formes  géométriques 
les  trajectoires  des  corps  célestes  doués  de  mouvements  propres.  ^1^ 

Hypothèses  des  anciens,  fondées  sur  la  supposition  que  ces  corps 
se  meuvent  avec  des  vitesses  individuellement  uniformes,  en  dé- 
crivant des  circonféirences  de  cercle  diverbement  placées  dans 
Tespace.  Indication  des  différents  rouages  géométriques  employés 
jusqu^à  Kepler  pour  réaliser  cette  conception.  Cercles  homocen- 
triqueSf  excentriques ,  épicycles.  Point  d'égalité  ou  équant  autour 
duquel  le  mouvement  angulaire  devait  être  uniforme.  Tentatives 
de  Kepler  pour  simplifier  ces  constructions  complexes  et  leur 
donner  des  conditions  d^application  qui  fussent  communes  à 
tous  les  astres  doués  de  mouvements  propres.  Ses  essais  sur  Mai^- 
Par  quel  hasard  il  est  conduit  à  s^occupcr  de  cette  planète.  Né- 
cessité qu^il  V  avait  de  commencer  par  elle  pour  découvrir  la 
vraie  forme  des  orbites,  principe  de  la  méthode  qnUl  lui  ap- 
plique, il  constate  rigoureusement  Pimpossibilité  de  représentei- 
ses  mouvements  par  les  cercles  des  anciens,  de  manière  à  repro- 
duire avec  une  justesse  cl  une  continuité  suOTisante  les  résultats 
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d^observatious  que  Tycho  avait  accumulées.  11  est  cnân  conduit,  . 
à  force  dressais,  à  découvrir  et  à  démontrer,  par  les  observations, 
trois  grandes  relations  phénoménales  appelées  de  son  nom  les 
lois  de  Kepler,  et  reconnues' depuis  universellement  comme  fex- 
pressioD  fidèle  des  réalités.  Enoncé  de  ces  lois ,  et  convenance 
logique  de  se  guider  sur  leur  existence  présumée  pour  en  essayer 
immédiatement  Tapplication  au  mouvement  annuel  du  soleil  tel 
que  les  observations  rétablissent. 4^^~44^ 

Reprise  du  mouvement  apparent  du  soleil  dans  une  ellipse ,  dont 
la  terre  occupe  un  des  foyers.  Sa  représentation  exacte,  confor- 
mément aux  lois  de  Kepler 44' 

Détermination  des  éléments  de  PelHpse  solaire ,  par  les  observa- 
tions précédemment  rassemblées.  Fixation  de  la  longitude  du 
grand  axe ,  et  appréciation  de  Texcentricité.  Accord  des  obser- 

*  vations  avec  le  calcul  ainsi  établi '.   .    >  447 

CHAPITRE  X. 

Manière  de  déterminer  exactement  la  position  de  TelUpse  solaire 
sur  le  plan  de  Pécliptique.  Origine  d'où  se  compte  le  temps 
moyen 44^ 

Première  détermination  approximative  des  longitudes  du  périgée 
et  de  Papogée  de  Pellipsc  solaire ,  par  des  observations  immé- 
diates. Rectifications  de  ces  résultats  par  le  concours  d^observa- 
tiens  faites  dans  le  voisinage  de  ces  points ,  et  que  Pon  y  ramène 
d'après  les  lois  théoriques  du  mouvement  de  circulation  dans 
Pellipse.  Formules  qui  expriment  ces  lois,  et  développement  de 
leur  application  à  ce  problème.  Déplacement  progressif  du  grand 
axe  de  Pellipse  solaire,  dans  le  sens  du  mouvement  propre  du 
soleil.  Nécessité  d'en  tenir  compte,  pour  rendre  comparables  les 
lieux  du  soleil  observés  à  des  époques  différentes.  Expression  théo- 
rique de  ce  mouvement  en  fonction  du  temps.  Révolution  du 
soleil  autour  du  périgée  ou  de  Papogée  de  son  ellipse,  plus 
longue  par  cette  cause  que  ses  révolutions  tropique  ou  sidérale. 
Évaluation  de  sa  durée,  appelée  révolution  anomalistique ,  comme 
exprimant  le  retour  du  soleil  à  une  même  valeur  de  Pélément 
angulaire ,  appelé  par  les  astronomes  <iRoma//e 44^'4*'^9 

Origine  conveniionnelle  donnée  au  temps  moyen  absolu.  Définition 
de  ce  temps.  Manière  de  le  fixer  d'après  les  observations.  For^ 
mules  qui  expriment  sa  relation  avec  le  temps  apparent  ou 
vrai,  conclu  des  positions  observées  du  soleil 4*'^~4^-'^ 

l^hénomènes  généraux  produits  dans  la  succession  des  siècles  par 
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le  déplacement  du  grand. axe  de  Pellipse  solaire.  Ses  positions 
à  plusieurs  époques  remarquables.  Changements  progressifs  qai 
en  résultent  dans  les  intervalles  des  saisons.  ......   ^  .  .  4^5-4^' 

CHAPITRE  XI. 

Détermination  exacte  de  Fexcentricité  de  l'ellipse  solaire,  diaprés 
les  mesures  de  Tëquation  du  centre 4^' 

Définition  de  Finégalfté  périodique  appelée  Véquation  du  centre. 
Marche  et  période  de  ses  valeurs.  Manière  dont  elles  se  contluent 
de»  observations.  Elles  présentent  annuellement  deux  maxima 
égaux,  appelés  \b  plus  grande  éqjuation  du  centre.  Déterminations 
de  ces  maxima  par  l'observation.  Leur  relation  avec  la  grandeur 
de  Texcentricité  de  l'ellipse.  Changements  progressifs  quMls 
éprouvent  dans  leur  étendue,  en  vertades  variations  correspon- 
dantes de  Texcentricité. 4^~479' 

Note  mathématique  exprimant  les  rapport»  de  l'excentricité  avec 
la  plus  grande  équation  du  centre: 4^~4^ 

ADDITION  AU  CHAPITRE  XT. 

Sur  les  lois  du  mouvement  de  circulation  dans  l'ellipse  et  dans 
l'excentrique  des  anciens 4^ 

Expressions  théoriques  qui  donnent  explicitement  Vanomalie  vraie 
et  le  rajron  vecteur  en  fonction  du  temps ,  ou  de  Vanomalie 
moyenne  y  dans  une  ellipse  dont  Texcentricité  est  une  petite  frac- 
tion du  demi-grand  axe.  Equation  focale  de  l'ellipse ,  présentant 
la  relation  de  ces  deux  éléments  en  termes  finis.  Interprétation 
de  ces  formules,  et  manière  d'ein  faire  usage  pour  obtenir  les 
deux  coordonnées  angulaires  de  l'astre  dans  l'orbite  elliptique, 
quand  on  connaît  le  temps  écoulé  depuis  le  passage  au  périgée.  4^*4^ 

Emploi  des  expressions  précédentes  pour  calculer  les  lois  du  mou- 
vement angulaire  autour  du  second  foyer  de  l'ellipse.  Ce  mou- 
vement ne  s'écarte  de  l'uniformité  que  dans  des  termes  de  l'ordre 
du  carré  de  {''excentricité.  Evaluation  de  l'erreur  qui  se  produi- 
rait dans  Pellipse  solaire,  si  on  Je  supposait  exactement  uni- 
forme. Expressions  de  Vanomalie  vraie  et  du  rajron  vecteur,  qui 
résulteraient  de  cette  supposition.  La  première  est  en  erreur 
dans  les  termes  de  l'ordre  du  carré  de  Texcentricité  ;  là  seconde 
seulement  dans  les  termes  de  l'ordre  du  cube.  Désignation  de 
ce  mode  de  calcul  approximatif,  par  lut  dénomination  d'hypoihèse 
elliptique  simple 4^7 '4^^^*' 

A |>p  1601.111011  de   la  première   hypothèse,    imaginée  par   Kepler, 
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pour  repTéséDter  le  mouvement  da  soleil.  Cet  astre  est  supposé 
décrire  un  cercle  excentrique  à  la  terre.  Le  mouvement  angu- 
laire est  uniforme,  non  pas  auteur  du  centre  du  cercle,  mai* 
autour  d'un  point  d*équant,  situé  au  delà'du  centre,  à  une  distance 
qui  est  la  même  que  celle  de  ce  centre  à  la  terre.  L^expression  de 
^anomalie,  calculée  dans  cette  hypothèse,  est  en  erreur  dans  les 
termes  de  Tordre  du  carré  de  Pexcentricité ,  comme  celle  q.ui  se 
tire  de  Pbypothése  elliptique  simple;  mais  Terreur  du  rayon 
vecteur  est  comparativement  plus  grande  que  dans  cette  pre- 
mière supposition ,  commençant  aussi  aux  fermes  de  Tordre  du 
carré  de  Pexcentricité.  Le  point  dMquant  remplace  alors  le  foyer 
supérieur  de  Tellipse;  mais  la  circularité  attribuée  à  Torbitc 
augmente  Tinexactitude  que  la  supposition  d'uniformité  du 
mouvement  angulaire  occasionnait  dans  le  rayon  vecteur.   ....  49^49^ 

Appréciation  de  Thypbthèse  ancienne  d'un  excentrique  simple  avec 
un  mouvement  angulaire  uniforme  autour  du  centre.  Impossibilité 
de  concilier  ainsi  les  rapports  des  distances  à  la  terre,  et  la 
marche  des  anomalies  dans  Torbite.  Nécessité  de  satisfaire  préfé* 
rablement  à  celles-ci,'  qui  se  déduisaient  immédiatement  des 
longitudes  observées ,  tandis  qu'on  ne  savait  pas  évaluer  les  rap- 
ports des  distances  par  le  manque  de  mesures  exactes  des  dia- 
mètres apparents.  Valeur  de  l'excentricité  de  l'excentrique ,  con- 
clue ainsi  par  Hipparque  de  la  seule  consfdération  des  anomalies. 
Elle  difiE^e  peu  de  celle  qu'avait  alors  le  double  de  l'excentricité 
réelle  ,  comme  cela  devait  résulter  de  la  nature  de  l'hypothèse  ; 
mais  les  rapports  des  distances  comptées  du  centre  du  cercle, 
qui  en  proviennent,  sont  très -inexacts.  Construction  de  figures 
qui  montrent  comparativement  les  relations  des  diverses  hypo- 
thèses précédentes  entre  elles  ,  et  avec  le  mouvement  elliptique 
rigoureux 49^"^^^ 

CHAPITRE  XII. 

De  l'usage  des  équations  de  condition  pour  la  rectification  simul- 
tanée de  tous  les  éléments  déjà  approximativement  obtenus  par 
des  déterminations  isolées 5a3 

Principe  et  but  de  cette  opération.  Elle  se  fonde  sur  la  connaissance 
théorique  des  relations  qui  existent  entre  les  éléments  consi- 
dérés. Formation  des  équations  de  condition.  Manière  d'en  ex- 
traire les  rectifications  des  éléments  par  une  discussion  métho- 
dique, en  tenant  compte  des  influences  relatives  qu'ils  se  trouvent 
avoir  dans  les  coefficients  de  leurs  différents  termes.  Procédé  de 
ralcul  appelé  la  méthode  des  moindres  carrés,  au  moyen  duquel  . 
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on  obtient  directement  les  valeurs  des  corrections  cherchées, 
qui  ont  la  propriété  de  satisfaire,  avec  les  moindres  erreurs 
possibles ,  à  toutes  les  équations  combinées 5o^«5i5 

CHAPITRE  XUl. 

Formation  des  Tables  du  soleil Si6 

Principes  et  détails  de  leur  construction,  accompagna  d^un  exemple 
numérique  qui  en  montre  Pusage.  Tables  abrégées  servant  seu- 
lement à  calculer  les  dates  des  équinoxes  et  des  solstices  avec 
une  approximation  suffisante  pour  les  recherches  de  chronologie, 
dliistoire  et  d'astronomie  ancienne.  Elles  seront  insérées  à  la  fin 
de  Pouvrage 5i6-5a"i 

CHAPITRE  XIV. 

Sur  Pinégalité  des  jours  solaires ,  ou  sur  Péqnation  du  temps.  Con- 
version du  temps  vrai  en  temps  moyen  et  en  temps  sidéral ,  ou 
inversement ...  « 5a4 

Spécification  des  deux  causes  qui  produisent  Pinégalité  des  jours- 
solaires.  Convention  de  calcul  adoptée  par  les  astronomes  pour 
Péviter,  sans  jamais  s'écarter  que  peu  du  temps  absolu  marqué 
par  le  soleil.  Elle  consiste  à  mesurer  le  temps  par  la  seule  partie 
moyenne  et  uniforme  du  mouvement  de  cet  astre.  Fiction  qui 
réalise  idéalement  ce  temps  appelé  mqyeu.  Définition  précise  de 
tous  les  éléments  qui  le  règlenQt.  Manière  d'évaluer,  pour  un 
instant  quelconque ,  sa  différence  avec  le  temps  solaire  vrai ,  de 
manière  à  pouvoir  conclure  Pnn  de  Pautre.  Expression  générale 
de  cette  différence,  appelée  Vé(fuation  du  temps.  Construction 
géométrique  qui  montre  par  quelles  combinaisons  de  mouve- 
ment, et  en  quelles  parties  de  Pellipse  solaire,  Péquation  du 
temps  devient  quatre  fois  nulle  dans  le  cours  de  chaque  aminée 
tropique.  Comment  on  peut  calculer  la  direction  des  lignes 
d'ombre  qui  marquent,Ie  midi  moyen  sur  un  cadran  solaire  pour 
chaque  jour  de  l'année.  La  méridienne  du  temps  moyen  est  une 
courbe  sinueuse,  douât  les  diverses  parties  oscillent  autour  de  la 
ligne  droite  qui  marque  le  midi  vrai.  Figure  de  cette  courbe.   .  624 '640 

CHAPITRE  XV. 

Des  taches  du  soleil ,  de  sa  forme,  de  sa  rotation 54 1^ 

Apparences  que  présentent  les  taches  solaires.  Détermination  de 
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leur  place  aetuelle  sur  le  disque  de  Fastre,  par  les  différences  de 
déclinaison  e|  d'ascension  droite  ^  mesurées  entre  leur  centre  de 
figure  et  ses  bords.  Régularité  de  leur  déplacement ,  et  pai^llé- 
lisme  de  leur  marche  simultanée,  quand  leur  existence  indivi- 
duelle se  maintient  pendant  plusieurs  jours.  Changements  pro- 
gressifs et  continus  qui  s'observent  dans  H  configuration  des  • 
courbes  ovales  qu'acnés  semblent  décrire  ainsi  sur  le  disque  en 
divers  temps  de  Tannée.  On  conclut  de  ces  faits  que  le  soleil  tourne, 
dans  le  sens  de  son  mouvement  propre ,  autour  d'un  axe  intérieur 
oblique  à  l'écllptique,  et  qui  reste  parallèle  à  lui-m6me  pendant 
la  révolution  annuelle.  Direction  de  cet  axe,  définie  par  celle  du 
plan  centra]  qui  lui  est  perpendiculaire  ;  laquelle  se  caractérisé 
par  son  inclinaison  sur  Pécliptique  mobile  ou  fixe ,  et  par  la  lon- 
gitude de  son  nœud  ascendant.  Manière  de  déduire  des  observa- 
tions  ces  deux  éléments ,  ainsi  que  la  durée  de  la  rotation  tant 
réelle   qu'apparente  du    soleil   sur  lui-même 54i-55a 

Indication  du  phénomène  appelé  la  lumière  go^acale.  Circon- 
stances générales  de  son  apparition  et  désignation  des  époques 
de  l'année  oà  elle  devient  le  plus  aisément  observable  dans  les 
climats  septentrionaux 55a-553 

Note  mathématique  sur  le  chapitre  XV.  Manière  de  trouver  les 
coordonnées  d'une  tache  du  soleil ,  rapportées  à  trois  axes  fixes 
passant  par  le  centre  de  cet  astre  supposé  sphérique.  Détermina- 
tion du  plan  de  Péquateur  du  soleil  et  du  temps  dans  lequel  sa 
rotation  s'accomplit .554 

Traduction  de  ce  problème  en  langage  algébrique.  Sa  résolution , 
conduisant  aux  expressions  explicites  des  éléments  de  position  ^ 
de  Téquateur  solaire  et  du  temps  pendant  lequel  la  rotation  s'ac- 
complit. Application  numérique  de  ces  calculs  à  un  exemple  où 
l'on  trouve  l'occasion  de  montrer  l'emploi  des  équations  de 
condition  méthodiquement  discutées.. .554-571 


CHAPITRE  XVI. 

De  l'inégalité  des  jours  et  des  circonstances  climatériqoes  dans  les 
différentes  contrées  de  la  terre ,  résultant  de  leurc  diverses  dis- 
tances à  l'équateur 572 

Énoncé  descriptif  des  grandes  divisions  géographiques  employées 
usuellement  pour  définir,  sur  des  limites,  tranchées,  les  diffé- 
rences climatériques  les  plus  générales  qui  résultent  de  cette  di- 
versité de  position  des  parties  du  globe  terrestre ,  en  conséquence 


XX VJ  TABLE    DES   G0APITEES. 

«  Pages . 
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Note  II.— Exemple  d'un  calcul  de  Pobliquité  de  récliptique,  par  une 
déclinaison  méridienne  du  soleil  observée  près  du  solstice  d^été.  649*653 

MoTB  m.  —  Exemple  d^an  calcul  de  la  longitude  du  soleil  près  de 
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Tableau  indiquant  les  années  biasoztiles  et  les  années  communes, 
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CHAPITRE  PREMIER. 

Des  moui^ements  propres  des  astres  ^  et  des  moyens 

de  les  déterminer. 

Dans  les  premiers  volumes  de  cet  ouvrage ,  où  nous  avons  traité 
de  Pastronomie,  nous  avons  déterminé,  par  des  mesures  certaines, 
la  forme  de  la  terre ,  ses  dimensions  et  la  place  qu'elle  occupe  dans 
l'espace.  Nous  avons  trouvé  dans  sa  configuration  des  données 
fixes  pour  faire  reconnaître  exactement  la  position  des  points  du 
ciel.  Nous  avons  construit  des  instruments  à  limbes  divisés ,  munis 
de  lunettes  contenant  des  réticules  formés  de  fils  d'une  finesse 
extrême ,  au  moyen  desquels  nous  pouvons  fixer,  avec  une  rigueur 
presque  mathématique,  la  direction  actuelle  des  rayons  lumineux 
venus  à  notre  œil  de  chaque  point  des  astres  que  nous  observons. 
Nous  avons  aussi  fabriqué  des  horloges  à  pendule  qui  mesurent 
les  plus  petites  fractions  de  temps ,  et  nous  avons  trouvé  le  moyen 
de  rendre  leurs  indications  absolument  rigoureuses,  en  les  rappor- 
tant sans  cesse  à  la  grande  horloge  céleste  que  nous  offre  la  rota- 
tion diurne  du  ciel ,  dont  nous  avons  prouvé  l'inaltérable  unifor- 
mité. Munis  de  ces  secours  et  de  ces  résultats,  nous  pouvons 
maintenant  suivre  tous  les  mouvements  des  astres  |)ar  des  observa- 
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lions  très-précises,  et  en  déterminer  très-exactement  les  lois;  mais 
il  n'y  a  qu'une  marche  sûre  pour  parvenir  à  ce  but,  et  comme  il 
importe  de  la  bien  connaître  d'avance ,  je  vais  l'indiquer  briè- 
vement. 

Lorsqu'un  corps  se  meut  rapidement  près  de  la  terre ,  nous  pou- 
vons, si  nous  l'avons  observé,  reconnaître  à  peu  près  sa  direction 
et  la  route  qu'il  a  suivie;  mais,  à  la  distance  où  les  astres  sont 
placés,  leurs  mouvements  sont  trop  lents  pour  que  nos  yeux  puis- 
sent les  apercevoir.  Nous  ne  pouvons  les  découvrir  qu'en  compa- 
rant leurs  positions  observées  à  des  époques  différentes,  car  nous 
trouvons  alors  qu'elles  ont  changé  de  place  dans  le  ciel. 

Et  de  même  que ,  lorsqu'on  veut  tracer  une  ligne  courbe  dont 
on  ignore  la  forme  et  la  loi,  on  détermine  par  observation  quelques- 
uns  de  ses  points,  que  Ton  unit  ensuite  par  un  trait  continu;  de 
même,  pour  déterminer  les  mouvements  des  astres,  on  observe 
chaque  jour  le  point  où  ils  se  trouvent  sur  la  sphère  céleste ,  à  telle 
heure,  telle  minute ,  telle  seconde  de  temps;  puis  on  détermine  la 
forme  apparente  de  chaque  trajectoire  décrite,  d'après  la  condition 
que  l'astre  ait  passé  successivement  par  toutes  ces  positions  ,  dans 
Tordre  où  on  les  a  observées,  ainsi  que  dans  les  intervalles  de 
temps  reconnus. 

On  fixe  le  lieu  apparent  de  l'astre ,  pour  chaque  jour,  en  déter- 
minant, par  des  observations  simultanées,  sa  distance  zénithale 
méridienne  et  l'instant  de  son  passage  au  méridien ,  détermina- 
tions que  Ton  rapporte  au  centre  de  son. disque,  s'il  a  un  disque 
sensible,  à  l'aide  d'artifices  de  compensation  que  j'ai  déjà  indiqués, 
et  que  nous  aurons  l'occasion  de  rappeler  en  les  appliquant.  La 
distance  zénithale  méridienne ,  combinée  avec  la  distance  du  pôle 
au  zénith,  ou  avec  la  latitude  géographique  du  lieu,  mesurées 
préalablement,  fait  connaître  la  distance  polaire  actuelle  de  l'astre, 
ou ,  par  complément ,  sa  déclinaison  ;  l'instant  du  passage  au  mé- 
ridien fait  connaître  son  ascension  droite,  comptée  de  l'occident  vers 
l'orient,  à  partir  du  point  de  l'équateur  céleste,  que  l'on  a  pris 
pour  origine  fixe.  Ces  deux  éléments  réunis  déterminent  le  point 
précis  de  la  sphère  céleste  où  le  centre  apparent  de  l'astre  se  trou- 
vait placé  à  l'instant  auquel  on  l'observait. 
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Si  Ton  marquait  tous  ces  points  dans  un  globe  où  Ton  aurait 
tracé  à  angles  droits  deux  grands  cercles  pour  représenter  Téqua- 
teur  et  le  premier  méridien ,  leur  réunion  formerait  sur  le  globe  la 
représentation  de  la  marche  de  l'astre  dans  le  ciel ,  comme  l'indique 
la^^.  I,  en  le  considérant  comme  un  simple  point  qui  aurait  oc- 
cupé successivement  les  diverses  positions  où  les  rayons  visuels 
Tont  ainsi  transporté.  Le  calcul  permet  de  faire  cette  opération 
avec  une  exactitude  beaucoup  plus  grande  :  d'abord  en  liant  par 
de  simples  interpolations  numériques  les  valeurs  consécutives  des 
coordonnées  angulaires  que  l'on  a  conclues  de  l'observation ,  puis 
en  cherchant  à  découvrir  empiriquement  les  lois  de  succession 
mathématique ,  qui  les  reproduisent  avec  continuité  dans  des 
limites  d'écart  proportionnées  aux  petites  incertitudes  qu'elles  com- 
portent. On  obtient  de  cette  manière  l'expression  générale  de  la 
courbe  apparente  que  l'astre  décrit,  et  qui  marque  sa  trace  sur  la 
concavité  de  la  sphère  céleste. 

Mais  on  n'a  encore  ainsi  que  la  projection  optique  de  ses  posi- 
tions successives  sur  cette  sphère.  Pour  connaître  complétertfent 
les  mouvements  réels  des  astres  observés,  il  reste  à  déterminer  les 
variations  de  leurs  distances  absolues  à  l'œil  de  l'observateur.  S'ils 
ont  un  disque  d'une  amplitude  sensible ,  on  y  emploie ,  comme 
premiet  élément  de  détermination ,  les  mesures  de  leur  diamètre 
apparent ,  qui  augmente  à  mesure  qu'ils  s'approchent ,  et  diminue 
quand  ils  s'éloignent.  Ou,  si  leur  diamètre  apparent  est  trop  petit 
pour  que  les  mesures  que  l'on  en  pourrait  ffiire  fournissent  autre 
chose  que  des  indications  approximatives,  ce  qui  a  lieu  ,  par 
exemple ,  pour  les  comètes  et  les  planètes ,  on  les  compare ,  par 
des  artifices  trigonométriques ,  avec  des  objets  célestes,  comme  le 
soleil ,  dont  on  a  préalablement  déterminé  la  marche  par  ces.  pro- 
cédés, dans  les  limites  d'approximation  qu'ils  peuvent  atteindre. 

A  mesure  que  ces  observations  s'accumulent ,  on  les  rapproche 
les  unes  des  autres  ;  on  corrige  leur  discontinuité ,  et  même  leurs 
plus  petites  erreurs ,  en  saisissant  pour  chacune  d'elles  les  époques 
les  plus  favorables ,  celles  où  chacune  des  constantes  mathéma- 
tiques qui  entrent  dans  leur  expression  générale  se  montre  succes- 
sivement isolée  des  autres,  avec  une  influence  prédominante  qui 
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en  fasse  obtenir  plus  sûrement  la  valeur.  Par  tous  ces  eiïbrts , 
suivis  (l*âge  en  âge  avec  une  longue  persévérance ,  on  parvient 
enfin  à  connaître  très-exactement  Vétai  du  ciel,  à  savoir  ce  qui  y 
demeure  constant  et  ce  qui  y  change  chaque  jour,  chaque  année, 
ou  dans  des  intervalles  de  temps  plus  considérables. 

Alors  la  tâche  de  l'astronomie  observatrice  est  terminée,  et  celle 
de  Tastronomie  théoiique  commence;  celle-ci  a  pour  but  de  re- 
chercher, parmi  les  lois  mécaniques  des  mouvements  d'un  corps 
libre ,  celles  qui  peuvent  reproduire  avec  continuité  les  mouve- 
ments angulaires  et  les  variations  des  distances  absolues  qui  ont 
été  constatés  par  les  observations.  Pour  cela ,  on  rapproche  les 
phénomènes  semblables,  afin  de  découvrir  leurs  rapports,  c'est- 
à-dire  les  grandes  lois  auxquelles  ils  sont  soumis,  et  qui  sont 
comme  la  source  commune  de  laquelle  ils  dérivent ,  en  sorte  qu'ils 
s'y  trouvent  tous  compris  implicitement.  On  cherche  ensuite,  d'a- 
près les  règles  de  la  mécanique ,  quelle  doit  être  la  force  qui  agit 
sur  les  corps  célestes  pour  que  ces  lois  existent,  et  que  les  mou- 
vements soient  tels  qu'on  les  observe  réellement.  On  parvient  ainsi 
à  déterminer  cette  force,  et  Ton  voit  qu'il  n'y  en  a  qu'une  seule, 
unique  pour  tous  les  astres ,  qui  les  pousse  les  uns  vers  les  autres , 
en  raison  inverse  du  carré  des  distances ,  et  qu'en  conséquence  on 
a  nommée  attraction  :  non  pas  qu'on  veuille  par  là  exprimer  sa 
nature ,  mais  seulement  indiquer  la  manière  dont  elle  agit.  Les 
effets  de  cette  force ,  modifiés  par  l'éloignement  des  différents  corps 
célestes,  produisent  tous  les  phénomènes  astronomiques,  qui  se 
trouvent  ainsi  expliques  dans  leurs  moindres  détails,  et  l'astrono- 
mie devient  un  grand  problème  de  mécaniqie ,  dont  les  éléments 
sont  donnes  par  l'observation. 

C'est  alors  que  Ton  peut  revenir  sur  ses  pas ,  réduire  en  nombres 
les  formules  des  mouvements  célestes  déduites  de  la  connaissance 
de  leur  cause  générale,  et  former  ce  que  Ton  appelle  des  Tables 
astronomiques.  Par  ces  Tables,  on  sait  précisément  quel  sera  l'état 
du  ciel  dans  les  siècles  futurs,  quel  il  était  dans  les  siècles  passés  : 
elles  fournissent  aux  navigateurs  des  moyens  de  reconnaître  leur 
route  ;  aux  géographes ,  des  signaux  pour  déterminer  la  position 
drs  lieux;  aux  cultivateurs,  des  procédés  pour  régler  leurs  tra- 
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vaux;  aux  aations,  des  époques  pour  fixer  leur  histoire.  L*as- 
tronomie  parvient  ainsi  à  son  résultat  définitif,  qui  est,  comme 
pour  toutes  les  sciences ,  l'utilité  générale  et  le  perfectionnement 
de  la  société.  Mais,  pour  atteindre  complètement  ce  but,  elle  a 
besoin  de  la  dernière  exactitude  ;  c'est  l'objet  constant  des  travaux 
des  astronomes.  On  imagine  difficilement  le  degré  de  précision  où 
ils  sont  arrivés,  mais  on  peut  en  juger  par  ce  seul  fait.  Si  Ton  di 
rige  aujourd'hui  une  lunette  vers  un  point  déterminé  du  ciel ,  on 
peut  prévoir  plusieurs  années  d'avance  le  jour,  l'heure ,  la  mi- 
nute, la  seconde  à  laquelle  un  astre  désigné  viendra  se  placer 
exactement  au  centre  de  la  lunette  et  y  couvrir  un  fil  plus  fin 
qu'un  cheveu.  Les  erreurs  des  Tables  actuelles  sont  comprises  dans, 
répaisseur  de  ce  fil. 
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CHAPITRE  II. 

Application  au  soleil.  Théorie  de  son  mous^ment 

circulaire. 

Suivons  le  plan  que  nous  venons  de  tracer,  et  appliquons~Ie 
d'abord  à  la  recherche  des  mouvements  du  soleil,  non  plus  par 
des  approximations  imparfaites ,  comme  nous  Favons  fait  au  com- 
mencement de  cet  ouvrage ,  mais  avec  la  rigueur  presque  idéale 
que  peuvent  fournir  les  instruments  de  précision  que  nous  avons 
maintenant  préparés. 

Pour  mesurer  la  déclinaison  et  l'ascension  droite  du  centre  du 
soleil ,  d'après  des  observations  qui  ne  peuvent  se  faire  que  sur  les 
bords  de  son  disque ,  on  applique  les  procédés  de  compensation 
que  j'ai  expliqués  dans  le  tome  II  de  cet  ouvrage,  aux  pages  392 
et  337 .  Je  ne  ferai  d'abord  ici  qu'en  rappeler  l'emploi  tel  qu'il  est 
généralement  pratiqué;  quand  j'aurai  exposé  dans  un  exemple  les 
données  qu'ils  fournissent ,  nous  discuterons  les  conditions  de  dé- 
tails auxquelles  il  est  nécessaire  de  les  astreindre  pour  que  l'ap- 
plication s'en  fasse  avec  assez  de  rigueur  non-seulement  au  soleil , 
mais  aux  planètes  et  à  la  lune ,  dont  les  positions  ne  peuvent  être 
pareillement  déterminées  que  par  des  observations  faites  sur  les 
contours  des  disques  que  ces  astres  présentent. 

Mesure  de  la  déclinaison  du  soleil. 

1.  I^  déclinaison  du  soleil  s'obtient  par  l'observation  des  dis- 
tances zénithales  des  sommets  de  son  disque  prises  dans  le  méridien, 
ou  ramenées  à  cette  condition  par  lecalcul.  Dans  les  observatoires 
fixes  que  je  veux  ici  spécialement  considérer,  on  mesure  ces  dis- 
tances sur  le  contour  d'un  grand  quart  de  cercle  ou  d'un  cercle 
mural  dirigé  à  demeure  sur  le  plan  du  même  méridien,  et  muni 
d'une  lunette  achromatique  dont  l'axe  optique  physique  décrit 
exactement  ce  plan.  Deux  fils  fixes  d'une  extrême  finesse,  rectan- 
gulaires entre  eux,  l'un  horizontal,  l'autre  vertical,  se  croisent 
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centraieiuent  sur  cet  axe  daas  le  plan  focal  de  l'objectif.  Pendant 
que  l'astre  traverse  le  champ  de  la  lunette ,  dans  un  intervalle  de 
temps  très -court  avant  et  après  l'instant  prévu  où  son  centre  doit 
se  trouver  au  méridien ,  on  amène  successivement  le  fil  horizontal, 
en  contact  tangentiel  avec  le  bord  supérieur,  puis  avec  l'inférieur 
dudisc|ue,  soit  extérieurement,  soit  intérieurement,  mais,  dans 
les  deux  cas ,  de  la  même  manière  ;  et  on  lit  sur  le  limbe  les  deux 
distances  zénithales  correspondantes.  On  ajoute  à  chacune  de  ces 
distances  la  réfraction  actuelle  qui  s'y  applique ,  et  la  demi -somme 
des  valeurs  ainsi  obtenues  donne ,  ou  du  moins  est  censée  donner 
la  distance  zénithale  méridienne  du  centre  du  disque,  prise  du  point 
de  la  surface  terrestre  où  se  fait  l'observation.  De  ce  résultat  on 
retranche  la  parallaxe  actuelle  de  hauteur  de  l'astre ,  et  l'on  a  sa 
distance  méridienne  telle  qu'on  l'aurait  observée  du  rentre  de  la 
terre.  La  distance  du  pôle  au  zénith  du  lieu  d'observation  est  con- 
nue par  des  déterminations  antérieures.  Faisant  la  somme  ou  la 
différence  de  ces  distances ,  selon  que  l'astre  est  au  sud  ou  au  nord 
du  zénith ,  on  obtient  sa  distance  polaire  actuelle ,  et  le  complé- 
ment de  celle-ci  à  un  quadrant,  ou  son  excès  sur  un  quadrant, 
donne  la  déclinaison ,  qui  est  boréale  dans  le  premier  cas,  australe 
dans  le  second.  Pour  avoir  le  diamètre  apparent  du  disque,  on  prend 
la  différence  des  distances  zénithales  vraies  de  l'axe  central  dutil, 
observées  dans  les  deux  contacts ,  et,  s'ils  ont  été  effectués  extérieu- 
rement, on  en  retranche  le  diamètre  apparent  du  fil,  ou  on  l'y 
ajoute  s'ils  ont  été  opérés  intérieurement.  Pour  le  soleil,  ce  second 
mode  est  d'une  application  plus  sûre  que  le  premier,  parce  que  le 
inoindre  trait  de  lumière  solaire  qui  déborde  le  fil  frappe  très-vi- 
vement l'organe ,  au  lieu  que,  dans  l'approche  extérieure ,  le  corps 
opaque  du  fil  disparaît  presque  dans  l'auréole  lumineuse  dont  le 
disque  est  entouré.  C'est  ainsi  que,  dans  les  éclipses  de  soleil ,  on 
aperçoit  très -difficilement  le  premier  contact  extérieur  de  son 
diâque  par  le  bord  opaque  de  la  lune ,  au  lieu  que  lorsqu'elle  se 
projette  sur  lui  comme  une  tache  noire,  on  juge  très-bien  l'instant 
précis  où  elle  commence  h  s'en  séparer  intérieurement. 

Admettant  donc  provisoirement  ces  diverses  pratiques ,  que  je 
ne  veux  d'abord  ici  qu'exposer,  je  rapporterai  comme  exemple  les 
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observations  suivantes ,  faites  par  Piazzi  à  Tobservatoire  de  Pa- 
ïenne, le  7  décembre  1791.  Le  soleil  se  trouvait  alors  près  du 
solstice  d'hiver.  Piazzi  faisait  les  contacts  extérieurs  ,  et  il  évaluait 
le  diamètre  apparent  de  son  fil  à  9  secondes  sexagésimales;  mais  j'ai 
converti  cette  donnée,  ainsi  que  tous  les  autres  éléments  de  l'opéra- 
tion ,  en  parties  de  la  graduation  décimale  du  cercle ,  d'après  la 
règle  exposée  précédemment  au  tome  II,  page  235,  parce  que  ce 
genre  de  division ,  quoique  n'étant  pas  usuellement  adopté ,  nous 
sera  ici ,  dans  l'exposition  des  méthodes ,  infiniment  commode  pour 
combiner,  par  de  simples  opérations  arithmétiques ,  les  résultats 
numériques  que  nous  obtiendrons.  Dans  le  calcul  de  la  déclinaison 
du  soleil  que  j'expose  ici ,  j'ai  appliqué  par  anticipation  la  paral- 
laxe de  hauteur  pour  arriver  tout  de  suite  aux  résultats  définitifs. 
En  indiquant  la  nécessité  de  cette  correction  dans  le  tome  III , 
page  420 ,  j^ai  annoncé  qu'elle  n'a  pu  être  obtenue  que  par  des 
voies  indirectes,  à  cause  de  sa  petitesse  excessive  ;  aussi  ne  Ta-t-on 
introduite  que  très- tardivement  dans  les  calculs  astronomiques,  et 
jusque-là  on  la  négligeait,  ou,  ce  qui  était  pire,  on  lui  attri- 
buait des  valeurs  démesurément  exagérées.  Les  réfractions  mêmes 
n'ont  commencé  à  être  appliquées  habituellement  que  depuis  Ty- 
cho,  et,  pendant  bien  longtemps  après  cette  époque,  on  n'en 
avait  que  des  évaluations  très-imparfaites.  Cela  ,.  joint  aux  inexac- 
titudes des  instruments  qui  servaient  à  mesurer  le  temps  et  les  an- 
gles, rend  aujourd'hui  les  observations  anciennes  et  cellesdu  moyen 
âge  très-peu  susceptibles  d'être  employées  comme  éléments  de  nos 
déterminations  ;  mais  elles  n'en  ont  pas  moins  été  extrêmement 
utiles  à  l'astronomie ,  en  faisant  découvrir  les  circonstances  les  plus 
générales  des  mouvements  célestes,  et  même  leurs  lois  fondamen- 
tales, que  les  modernes  ont  eu  seulement  à  déterminer  avec  plus  de 
précision.  Après  cet  aperçu  préliminaire,  je  consigne  dans  le  ta- 
bleau suivant  les  détails  de  l'observation  de  Piazzi ,  qui  va  nous 
servir  d'exemple.  J'y  désigne  les  résultats  qui  ont  été  obtenus  dans 
un  contact  inférieur^  en  plaçant  au-dessus  le  signe  ®,  et  ceux  qui 
ont  été  obtenus  dans  un  contact  supérieuTy  en  plaçant  au-dessous 
ce  même^^îgne  o,  ce  qui  rappellera  figurativement  la  situation  re- 
lative du  disque  dans  les  deux  cas.  Je  ferai  généralement  usage  de 
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cette  notation  dans  tout  ce  qui  va  suivre;  mais  elle  désignera  seu- 
lement le  mode  d'obtention  de  chaque  résultat,  et  non  pas  Tordre 
d'antériorité  suivant  lequel  ils  ont  été  observés.  Nous  spécifierons 
cette  dernière  circonstance  par  d'autres  indices  quand  il  nous  de- 
viendra nécessaire  de  la  caractériser  (*). 


Contact  infériear. 

678%8oo3 
o^'joS  1 1 


Contact  supérieur. 
67^1941 

o«',o3o4 


Distance  zénithale  apparente  de 
Taxe  central  du  iil  dans  cha- 
que contact 

Réfraction  actuelle  (additive) . 

Distance    zénithale    vraie    de 

l'axe   central    du   fil    dans 

0 
chaque  contact Z  ==  6'j^^,S3i^     Z  =  6']^''y22^S 


Demi-somme  ou  distance  zénithale  méridienne 

0 
supposée  du  centre  du  disque  |(Z -f- Z) . . .    . 

0 

Parallaxe  de  hauteur  pour  cette  distance  zénithale 
(soustraclive) 

Distance  zénithale  supposée  du  centre  du  disque, 
prise  du  centre  de  la  terre 


678%5279 


o«',ooa3 


67*',  5256 


(^)  Les  astronomes  emploient  par  abréviation  le  caractère  O  pour  dési- 
gner le  soleil  ;  ainsi ,  dans  un  registre  astronomique ,  au  lieu  de  cette  phrase  : 
«  Distance  du  bord  supérieur  du  soleil  au  zénith  »,  on  écrirait  :  «  O  ?  I^ord 
supérieur  ».  Il  est  curieux  à  remarquer  que  ce  signe  O»  aujourd'hui  généra- 
lement usité  dans  notre  astronomie  moderne,  se  trouve  déjà  employé,  pour 
désigner  le  soleil,  dans  récriture  hiéroglyphique  des  anciens  Égyptiens,  et 
dans  celle  des  anciens  Chinois;  mais,  très- probablement,  cette  identité  de 
convention  n''a  pas  eu  d'autre  cause  que  Tidentité  de  forme  apparente  de 
l'objet  qu'on  voulait  désigner,  et  l'intention  commune  de  reproduire  figura- 
tivement  la  circularité  du  disque  solaire,  car  on  ne  voit  pas  ce  symbole  dans 
les  anciens  manuscrits  grecs,  et  il  ne  s'est  introduit  en  Europe  que  très- tar- 
divement, par  une  spontanéité  d'imitation  matérielle.  On  en  peut  dire  autant 
du  signe  ([  ,  représentant  la  lune  en  croissant,  et  qui  nous  sert  aussi  pour 
désigner  cet  astre,  car  on  le  retrouve  également  avec  le  môme  usage  dans  les 
hiéroglyphes  égyptiens. 
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Distance  du  pôle  au  zénith  dans  la  salle  d'obser- 
vation    .57*'',653 1 


Somme  ou  distance  polaire  du  centre  du  soleil . .  1 25^%  1 787 


Déclinaison  du  soleil  au  moment  de  son  passage 
au  méridien  à  Tobservatoire  de  Palerme,  le 
7  décembre  1791  (australe) 25*',  1787 

Arc  vertical  compris  entre  les  positions  vraies  de 

0 

Taxe  central  du  fil  dans  les  deux  contacts  Z — Z .  o'^yGgôg 

0 

Diamètre  apparent  du  fil  soustractif ,  les  contacts 

étant  opérés  extérieurement —  o^'^jOcaS 

Diamètre  apparent  du  soleil  le  7  décembre  1791J 

au  moment  de  midi ,  à  Palerme o*'',694 1 

Les  trois  premières  lignes  de  ce  tableau  ne  sont  que  l'expres- 
sion exacte  de  ftits  observés ,  du  moins  en  admettant,  comme  nous 
devons  le  faire ,  que  l'instrument  qui  sert  à  mesurer  les  distances 
zénithales  est  bien  réglé ,  c'est-à-dire  que  son  axe  optique  phy- 
sique ,  déterminé  par  le  point  de  croisement  des  fils  du  réticule , 
décrit  exactement  le  méridien ,  qu'il  est  parallèle  au  limbe  divi^ 
sur  lequel  ses  déplacements  angulaires  se  mesurent,  et  que  le  fil 
transversal  sur  lequel  les  contacts  s'opèrent  est  tendu  dans  une 
direction  parfaitement  horizontale  qui  le  rend  toujours  perpendi- 
culaire au  méridien  dans  toutes  les  positions  que  la  lunette  peut 
parcourir.  Les  procédés  qui  servent  pour  remplir  ces  conditions 
ont  été  exposés  au  chap.  IX  du  tome  II. 

Mais  la  quatrième  ligne  du  tableau  présente  déjà  une  déduction 
qui  a  besoin  d'être  justifiée.  Je  le  ferai  d'abord  dans  la  supposition 
idéale  où  les  deux  contacts  auraient  pu  être  opérés  simultanément 
sur  les  deux  sommets  opposés  du  disque  situés  dans  le  méridien 
même ,  à  l'instant  physique  précis  où  son  centre  se  trouvait  dans 
ce  plan.  Nous  examinerons  ensuite  en  quoi  les  circonstances  réelles 
des  observations  telles  qu'on  les  pratique  s'écartent  de  ces  parti- 
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cuJarités ,  et  j'indiquerai  les  réductions  qu'il  faut  faire  subir  aux 
résultats  qu^elles  donnent  pour  corriger  les  effets  de  ces  écarts. 

Raisonnant  donc  dans  le  cas  idéal  que  je  viens  de  spécifier,  nom- 
mons/* le  diamètre  apparent  du  fil  transversal,  c'est-à-dire  l'angle 
visuel  qu'il  soutend  sur  un  grand  cercle  de  la  sphère  céleste  ;  puis 
supposons  que  les  deux  contacts  aient  été  opérés  extérieurement, 
comme  Piazzi  le  pratiquait.  Alors  les  distances  zénithales  des  deux 
bords  du  disque ,  prises  de  la  station  d'observation ,  seront  évi- 
demment : 

0 

Dans  le  contact  inférieur,       Z  —  \f\ 
Dans  le  contact  supérieur,     Z  -h  |/. 

0 

Soit  ©  le  diamètre  apparent  du  disque  dans  le  sens  vertical,  à  l'in- 
stant physique  où  ces  deux  contacts  sont  supposés  simultanément 
effectués.  Le  centre  étant  alors  dans  le  plan  du  méridien ,  ils  au- 
ront eu  lien  aux  extrémités  opposées  d'un  même  diamètre.  Donc, 
en  nommant  Z  la  distance  zénithale  de  ce  centre,  mesurée  aussi 
dans  le  plan  du  méridien,  et  corrigée  de  la  réfraction ,  comme  l'ont 
été  d'abord  les  distances  observées ,  on  aura  rigoureusement 

0 

Par  le  contact  inférieur,       Z  -h  y®  =  Z  —  7/, 

'  Par  le  contact  supérieur,      Z  —  ~0  =  Z  -f-  j/i 

0 

et  l'on  en  conclura  avec  une  égale  exactitude 

(2)  Z  =  |(Z-f-Z),  0=:(Z--Z)-/. 

0  0 

Si  les  deux  contacts  avaient  été  effectués  intérieurement,  mais 
toujours ,  par  supposition ,  dans  le  méridien ,  et  à  l'instant  où  le 
centre  du  disque  se  trouve  dans  ce  plan  ,  le  raisonnement  eût  été 
le  même;  seulement  le  demi-diamètre  apparent  du  fil  aurait  dû 
leur  être  appliqué  dans  un  sens  arithmétique  inverse.  Il  suffira  donc 
de  donner  à  la  lettre  y  une  valeur  négative  dans  les  formules  pré- 
cédentes pour  les  adapter  à  cette  seconde  manière  d'opérer  par  des 
contacts  intérieurs. 
2.  Les  observations ,  telles  qu'on  les  effectue  en  réalité ,  non 
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seulement  sur  le  soleil ,  mais  aussi  sur  la  lune  et  les  planètes ,  dif- 
fèrent de  ce  cas  idéal  par  plusieurs  circonstances  qu'il  nous  faut 
maintenant  y  introduire.  La  principale,  dont  toutes  les  autres  dé- 
rivent, c'est  que  les  deux  contacts  sont  toujours  opérés  à  des  in- 
stants distincts,  le  centre  du  disque  se  trouvant  hors  du  méridien, 
antérieurement  à  son  passage  dans  ce  plan  pour  l'un  des  contacts, 
postérieurement  pour  l'autre.  Outre  l'influence  que  cet  écart  doit 
avoir  sur  les  distances  zénithales  ainsi  mesurées,  la  distance  polaire 
du  centre  du  disque  ne  peut  pas  être  supposée  absolument  la  même 
dans  les  deux  opérations ,  parce  que  le  mouvement  propre  de 
l'astre  en  déclinaison  la  fait  généralement  varier  d'une  petite  quan- 
tité, pendant  l'intervalle  de  temps  qui  les  sépare.  Cela  devient 
surtout  nécessaire  à  considérer  quand  on  n'a  pu  opérer  le  contact 
que  sur  un  seul  des  deux  bords ,  comme  cela  arrive  quelquefois 
pour  le  soleil,  et  même  presque  toujours  pour  la  Lune,  parce 
que  l'illumination  habituellement  incomplète  de  son  disque  permet 
de  les  voir  rarement  tous  deux  dans  un  même  passage,  et  alors 
l'effet  du  mouvement  de  déclinaison  qui  transporte  le  centre  jus- 
qu'à ce  qu'il  arrive  dans  le  méridien,  ne  peut  plus  se  détruire, 
même  partiellement  par  compensation.  A  la  rigueur,  le  diamètre 
apparent  de  l'astre  n'est  pas  constant  non  plus  dans  les  deux  con- 
tacts, puisqu'on  le  trouve  différent  à  différentes  époques.  Mais  ses 
changements  s'opèrent  avec  tant  de  lenteur,  qu'on  peut  toujours 
les  considérer  comme  insensibles ,  pendant  un  si  court  intervalle 
de  temps.  Enfin ,  l'observation  telle  qu'on  la  peut  pratiquer,  ne 
fait  voir  le  contact  qu'à  travers  l'atmosphère,  et  du  point  de  la 
surface  terrestre  où  se  trouve  l'observateur.  Pour  obtenir  les  vrais 
éléments  du  lieu  de  l'astre,  dégagés  de  ces  particularités  qui  lui 
sont  étrangères,  il  faut  transformer  l'opération  en  un  contact  di- 
rect et  géocentrique ,  tel  qu'on  l'aurait  effectué  au  même  instant 
[)hysique,  si  les  rayons  visuels  avaient  pu  être  conduits  directe- 
ment à  l'astre,  à  travers  le  vide,  à  partir  du  centre  de  gravité  de 
la  terre,  autour  duquel  on  doit  considérer  tous  les  mouvements 
célestes  comme  opérés,  soit  en  apparence,  soit  en  réalité.  Ou 
encore,  ce  centre  n'étant  pas  connu,  on  peut,  sans  doute  Irès- 
cipproximativement,  lui  substituer  celui  de  l'ellipsoïde  terrestre. 
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qne  les  mesures  géodésiques  déterminent  et  qui  doit  en  être  très- 
proche.  Tout  cet  ensemble  de  réductions  est  évidemment  nécessaire 
pour  ramener  les  observations  des  contacts  à  donner  des  résultats 
comparables ,  quels  que  soient  les  temps  et  les  lieux  où  on  les  a 
effectuées. 

J'aurais  voulu  pouvoir  développer  ici  ces  rectifications  indis^ 
pensables,  surtout  pour  les  observations  des  planètes  et  de  la  lune. 
Mais  cela  m'entraînerait  dans  des  détails  pour  lesquels  le  temps 
me  manque ,  et  qui  m^éloigneraient  trop  du  simple  but  d'exposi- 
tion que  je  puis  encore  espérer  d'atteindre.  Je  me  bornerai  donc 
à  dire  qu'on  les  déduit  de  ce  que ,  dans  les  observations  de  ce 
genre ,  le  contact  du  disque  est  toujours  effectué  sur  le  fil  trans- 
versal du  réticule ,  à  une  très-petite  distance  angulaire  du  fil  mé- 
ridien central.  Toutefois,  pour  tirer  de  cette  circonstance  les  avan- 
tages qu'elle  peut  fournir,  il  ne  faut  pas  introduire  immédiatement 
la  petitesse  de  l'écart,  comme  élément  d'approximation,  pour  en 
déduire  des  développements  en  série ,  que  l'on  combine  ensuite 
par  de  simples  aperçus  géométriques;  car,  par  cette  voie,  on  peut 
être  conduit  à  des  expressions  imparfaites  ou  occasionnellement 
inexactes,  comme  cela  est  arrivé  à  Delambre  lui-même  pour 
quelques-unes  de  celles  qu'il  a  données  sur  ce  sujet  dans  la  préface 
des  Tables  du  Bureau  des  Longitudes.  Il  vaut  mieux  chercher  d'a- 
bord des  relations  finies  et  rigoureuses,  qui  s'obtiennent  avec 
quelque  adresse ,  entre  les  éléments  trigonométriques  du  contact 
vrai,  géocentrique ,  et  les  éléments  du  contact  apparent  tel  qu'on 
l'effectue  par  l'observation  à  travers  l'atmosphère.  On  introduit 
alors  aisément,  et  sans  crainte  d'erreur,  dans  ces  expressions 
finies,  les  conditions  d'approximation  légitimées  par  la  petitesse  de 
l'écart  des  contacts  apparents ,  autour  du  fil  méridien  central ,  et 
Ton  arrive  ainsi  à  des  résultats  dont  l'approximation  est  assurée 
généralement  dans  des  limites  certaines. 

Supposant  donc  ces  rectifications  appliquées  aux  distances  mé- 
ridiennes apparentes  des  bords  du  soleil ,  ou  rendues  négligeables 
pour  cet  astre  par  les  circonstances  de  l'observation ,  une  suite  de 
mesures  ainsi  effectuées ,  jour  par  jour,  donnera  la  succession  des 
distances  zénithales  méridiennes  de  son  centre,  telles  qu'on  les  au- 
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rait  obtenues  si  Ton  avait  pu  se  placer  au  centre  du  sphéroïde 
terrestre  et  mener  au  centre  du  disque  solaire  des  rayons  visuels 
directs.  De  là  on  déduira  ses  déclinaisons  successives,  comme  nous 
l'avons  fait  pour  l'observation  de  Piazzi  que  j*ai  rapportée  plus 
haut. 

Détermination  de  V ascension  droite  du  soleil. 

5.  Pour  mesurer  le  mouvement  du  soleil  en  ascension  droite , 
c'est-à-dire  parallèlement  à  Téqnateur,  on  observe  chaque  jour 
l'instant  de  son  passage  au  méridien,  et  on  le  compare  à  l'instant 
du  passage  immédiatement  antérieur  d'une  étoile  connue.  Cela  se 
fait  en  observant  le  contact  de  son  bord  antérieur  et  celui  de  son 
bord  postérieur,  aux  fils  verticaux  de  la  lunette  méridieime ,  et 
prenant  une  moyenne  arithmétique  entre  ces  instants.  L'erreur 
qui  provient  de  l'épaisseur  du  fil  se  compense  ici ,  comme  dans 
la  mesure  des  distances  au  zénith ,  et  il  est  inutile  d'y  avoir  égard. 
Le  temps  qui  s'écoule  entre  les  passages  de  l'étoile  et  du  soleil , 
étant  converti  en  arc  ,  fait  connaître  l'angle  dièdre ,  compris  entre 
leurs  plans  hqraires  actuels.  Celui  de  l'étoile  pourrait  être  très- 
approximativement  supposé  fixe  pendant  le  cours  d'une  année  ; 
mais  on  achève  de  le  rendre  tel ,  par  le  calcul ,  en  y  corrigeant 
aussi  les  effets  de  ces  déplacements  très-petits ,  tant  apparents  que 
réels,  que  j'ai  annoncés  sous  les  noms  à'' aberration,  natation  et 
précession.  Le  plan  horaire  du  soleil ,  au  contraire ,  étant  rap- 
porté jour  par  jour  à  celui  de  l'étoile  devenu  fixe ,  se  montre  af- 
fecté d'un  mouvement  continuel  dirigé  d'occident  en  orient.  C'est 
pourquoi  il  convient  de  le  rapporter  toujours  au  passage  antérieur 
de  rétoile  ,  afin  que  la  mesure  de  l'angle  dièdre  intermédiaire  ne 
soit  pas  affectée  par  sa  mobilité.  On  a  opéré  ainsi,  en  construisant 
le  tableau  des  observations  qui  vont  être  mises  sous  les  yeux  du 
lecteur.  La  même  méthode  sert  à  déterminer  les  instants  du  pas- 
sage méridien  des  centres  des  planètes  et  de  la  lune ,  d'après  les 
passages  méridiens  des  bords  de  leurs  disques.  Mais,  lorsqu'un  de 
ces  bords  a  pu  être  seul  observé ,  comme  cela  arrive  habituelle- 
ment pour  la  lune,  l'époque  du  passage  du  centre  ne  s'obtient 
qu'après  des  rectifications  de  calcul   très-délicates,  analogues  à 


PHYSIQUE.  l5 

celles  ipi'exigent  les  observations  des  distances  zénithales  méri- 
diennes, et  que  je  ne  puis  pareillement  qu'indiquer. 

Combinaisons  des  mesures  de  l'ascension  droite  (tvec 
les  mesures  de  la  déclinaison. 

4.  En  réunissant  les  résultats  de  ces  deux  genres  d^observations, 
nous  aurons  tout  ce  qu'il  faut  pour  déterminer  la  loi  des  mouve- 
ments du  centre  du  soleil ,  et  tracer  sa  route  sur  la  sphère  cé- 
leste. Tel  est  l'objet  du  tableau  suivant,  dans  lequel  les  lettres  A 
et  B  sont  employées  pour  indiquer  si  les  déclinaisons  sont  aus- 
trales ou  boréales.  Je  dois  aussi  prévenir  que  désormais ,  afin  de 
rendre  les  calculs  d'exposition  plus  simples,  je  n'y  emploierai 
que  des  mesures  décimales  pour  la  division  du  cercle  et  du  jour. 
Si  l'on  a  besoin  de  convertir  les  résultats  en  mesures  sexagési- 
males ,  il  sera  facile  de  le  faire  d'après  les  rapports  qu'ont  entre 
elles  ces  deux  espèces  de  divisioms ,  rapports  que  j'ai  exposés  dans 
le  tome  II  de  cet  ouvrage  (*) . 


(*]  Tous  les  deuils  de  ces  opérations  se  trouvent  présentes  et  mis  en  pra- 
tique sardes  exemples ,  aux  endroits  suivants  du  tome  II. 

i<*.  Conversion  de  la  graduation  sexagésimale  du  cercle,  en  graduation 
décimale,  et  réciproquement,  page  235. 

2°,  Conversion  de  la  division  sexagésimale  du  temps  en  division  déci- 
male, et  réciproquement,  page  3o8. 

3"^.  Conversion  des  arcs  de  IVqualeur  en  temps,  soit  sexagésimal,  soit  dé- 
cimal, et  réciproquement,  page4o4« 

En  renvoyant,  pour  les  démonstrations,  aux  articles  que  je  viens  de  citer, 
j'en  extrairai  en  particulier  les  rapports  suivants,  dont  Temploi  va  nous  de- 
venir nécessaire  : 

i^.  Chaque  seconde  de  la  graduation  décimale  du  cercle  vaut,  en  secondes 
^  ia  fp'aàuation  sexagésimale,  o",324. 

2°.  Chaque  seconde  de  temps  décimal  vaut,  en  secondes  de  temps  sexagési- 
"f'I  o*,864. 
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DATES 

des 
observations. 


i8  cféc.  1806. 

20 

22 

27 

I  janv. 1807. 

a 

9 

10 

II 


25 

28 

3  février.... 

7 • 

II 

i3 

i5 

16 

26 

I  mars 

3 

«7 

ï9 

20 

21 

22 

23 

25 

8  avril 


9 
25 


I  mai 

2..... 

16 

17 

25 

27 

12  juin 


DISTANCES 

du 

centre  da  soleil 

au  xénith. 


DIAHÈTBE 

apparent 
du  soleil. 


80,26553 

80,31938 

80,33570 

80,22443 

79,89685 

79,8o5o3 

78,93162 

78,77373 

78,60771 

75,50265 

73,54879 

72,81919 

7^,47855 

70,06419 

69,32823 

68,57743 

68,19588 

64,^0185 

62,94865 

62,io35o 

56,o3i96 

55,i545i 

54,71562 

54,27915 

53,83982 

53,40102 

52,52645 

46,62128 

46, 10423 

39,84884 

37,73571 

37,40009 

33,02902 

32,9523o 

31,11454 
30,71881 
28,56958 


DéCLIRAIBOil 

du  soleil. 


0,60327 

0,60339 

o,6o358 

o,6o358 

o,6o358 

o,6o358 

0,60346 

0,60346 

0,60340 

0,60260 

0,60241 

o,6oi85 

0,60142 

0,60074 
0,60049 
0,60037 
0,59895 
0,59852 
0,59821 
0,59593 
0,59543 
0,59531 
0,59525 
0,59512 
0,59494 
0,59457 
0,59222 
0,59204 
0,58944 

o,5884o 
0,58654 
0,58642 
0,58556 
o,5853i 
0,58420 


TEMPS    iCOULÉ 

depuis  le  passage 
de  la  Lyre  au  mér. 

Jusqu'au 

passage  snlrant 

du  soleil. 


gr 
26,00195  A 

26,o558o 

26,07212 
25,96085 
25,63328 

25,54145 
24,66804 

24,5ioi5 
24,34413 
21,23908 
19,28521 
18,55562 

*7, 21497 
i5, 80061 

I 5, 06465 

i4,3i385 

i3,9323o 

9,93827 

8,685o8 

7.839^2 

1,76838 

0,89093 

0,45204 

0,01557  A 

0,423756 

0,86256 

1,73713 

7,64230 

8,15935 

14,4474 

16,52787 

16,86349 

21,05456 

21,3X128 

23,14904 
23,54477 

25 ,69400 


9^66654 
9,72820 

9*78990 

9>944i3 

0,09796 

0,12864 

0,34217 

0,37245 

0,40266 

0,81729 

0,90438 

1,07452 

I , 18642 

1,29683 

I, 35148 

I, 40589 

1,43277 

1,69845 

I ,77677 

I ,82870 

2,18699 

2,23761 

2,26289 

2,28815 

2,3x339 

2,33862 

2,38907 

2,74274 

2,76811 

3,17940 

3,33695 

3,3634i 

3,74093 

3,76839 

3,99026 

4, 04635 

4,5o225 
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BATU 

des 

«bserrations. 


i3  jaiu    1807. 

20 

22 

H 

9  jaillet  . .   . 

JO^ 

II 

22 

25 

28 

10  août 

II 

12 

20 

23 

1  septembre. 
3 

4 

16 

ï; 

21 

22 

23 '. 

3  octobre  . . . 

4 

'9 

20 

25 

2  noTembre. 
3 

3  décembre  . 
8 

10 

'7 

28 

4jauv.  1808. 
6, 

T.    IV, 


DISTAlfOKS 

da 

centre  da  soleil 

aa  lénlth. 


I 


28'!498i5 
28,20467 
28,19159 
28,20822 
39,29340 
29,4a63i 
29,56420 
31,54352 
32,21426 

36,7106a 
37,03412 
37,363i2 
40,14870 
41,25785 

45,57087 
45,97935 
51,02079 
5i, 45029 
53,17293 
53,60617 
54,03951 
58,37610 
58,8o646 
65,09719 

6^,49976 
67,46993 
70,44074 
70,79413 

79,45958 
79,68376 
8o,2i5i3 
80,25738 
79,62339 
79,38572 


DIAVtTBB 

apparent 
dn  soleil. 


DAcLmAison 
dn  soleil. 


0,53414 
0,58383 
0,58383 
0,58377 
0,58370 
0,58377 

0,58420 
0,58438 

0,58562 
0,58574 
0,58586 
0,58679 
0,58722 

0,58870 
0,58889 
0,59123 
0,59154 
0,59179 


0,59358 
0,59370 
o,5g63o 
0,59648 
0,59728 


0,60265 
0,60265 
o,6o32i 
0,60327 
0,60346 
0,60346 


TBMPS    ÉCODLÉ 

depuis  le  passago] 
de  laLTreanmér. 

Jusqu'au 

passage  sulTant 

du  soleil. 


25^76543 
26,05891 
26,07199 
26,o5536 
24,97015 
24,83727 
24,69938 
22,72006 
22,o^93a 

i7,5529<5 
17,22946 
17,90046 
14,11488 
13,00573 

8,69271 
8,28423 
3,24279 
2,81329 
1,09065 
0,6574c 
0,22407 

4,11252 
4,54288 

io,8336i 
iT,236i8 
i3, 20635 
16,17719 
i6,53o55 

25,i9f)oo 
25,42018 
25,95i55 
25,99380 
25,35981 

25,l22l4 


B 


B 
A 


h 
4, 53 104 

4,73312 
4,79066 
4,84842 

5,27919 

5,30762 
5,336oi 
5,64452 
5,72736 
5,80960 
6,15892 
6,i853i 
6,2ii6q 
6,41981 
6,49692 
6,72590 
6,77622 
6,80139 
7,ioi53 
7,12646 
7,22618 

7,25lI2 

7,27608 
7,52691 
7,55216 
7,93663 
7,96275 
8,09455 
8,30986 
8,33718 
9,20099 
9,35238 
9,41334 
9,62810 
9,65889 
o,i825i 
0,24358 
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tf.  On  a  réuni  dans  le  tableau  précédent  un  grand  nombre 
d'observations  du  soleil ,  faites  à  Paris  à  l'Observatoire ,  par 
MM.  Bouvard  et  Mathieu,  pendant  le  cours  de  l'année  iSo^Les 
passages  du  soleil  au  méridien  y  sont  rapportés  à  l'étoile  a  de  la 
constellation  de  la  Lyre,  qui,  étant  très-brillante,  et  placée  loin 
de  l'équateur,  bien  au  delà  des  parallèles  que  le  soleil  atteint ,  peut 
être  observée  en  toute  saison  dans  nos  lunettes  méridiennes, 
même  lorsqu'elle  passe  au  méridien  en  même  temps  que  le  so- 
leil {*),  Les  intervalles  des  passages  de  l'étoile  et  du  soleil  sont 
comptés  en  temps  sidéral  décimal ,  depuis  o^  jusqu^à  lo**,  d'occi- 
dent en  orient,  et  ils  expriment  les  temps  écoulés  depuis  le  pas- 
sage de  la  Lyre  au  méridien  jusqu'au  passage  suivant  du  soleil. 
Pour  avoir  toujours  un  point  de  départ  fixe,  on  a  tout  rapporté 
au  passage  de  la  Lyre,  tel  qu'il  a  eu  lieu  le  i"  janvier  1807,  et 
Ton  a  supposé  qu'à  partir  de  cette  époque ,  la  position  de  Tétoile 
sur  le  ciel  restait  invariablement  la  même ,  c'est-à-dire  que  l'on 
a  corrigé  les  effets  de  ses  petites  variations.  Si  l'on  voulait  suivre 
rigoureusement  la  marche  d'inventipn ,  il  aurait  fallu  rapporter 
chaque  jour  le  passage  du  soleil  au  passage  apparent  de  l'étoile , 
tel  qu'on  l'observe  en  réalité,  c'est-à-dire  affecté  de  la  précession, 
de  l'aberration  et  de  la  nutation  ;  mais  alors  les  petits  déplacements 
éprouvés  par  l'étoile  en  vertu  de  ces  trois  causes ,  pendant  la  du- 

('*')  Avec  une  bonne  lunette  astronomique ,  on  voit  en  plein  jour  les  étoiles 
les  plus  brillantes;  mais  11  faut,  pour  cela,  connaître  d^avance  la  direcllon 
dans  laquelle  on  doit  les  trouver.  On  a  cet  avantage  avec  les  lunettes  méri- 
diennes, parce  que  Ton  sait  toujours  à  fort  peu  près  Tinstant  da  passage  de 
rétoile  au  méridien  et  sa  hauteur  ;  de  sorte  qn^en  dirigeant  la  lunette  quel- 
ques instants  d'avance ,  on  peut  attendre  et  saisir  avec  exactitude  Tinstant 
où  elle  doit  y  passer.  Outre  ces  précautions,  il  faut  encore  que  Tétoile  ne 
soit  pas  trop  voisine  du  soleil,  car  alors  Téelat  de  cet  astre  raflàiblit  telle- 
ment, qu'il  empêche  de  la  distinguer.  C'est  pourquoi  j'ai  présenté  ici  comme 
type  a  de  la  Lyre.  Pour  la  pratique  réelle,  ce  ne  serait  pas  la  plus  sûre  que 
l'on  pût  choisir  dans  le  climat  de  Paris,  parce  que,  son  passage  méridien 
ayant  lieu  très-près  du  zénith,  l'observation  de  l'époque  où  il  arrive  est  phy- 
siquement moins  certaine  que  pour  une  autre  étoile  plus  basse,  celle  qui 
serait,  par  exemple,  a  de  l'Aigle;  mais,  ces  passages  pouvant  toujours  être 
rapportés  l'un  à  l'autre  par  la  différence  des  ascensions  droites,  celui  de  la 
Lyre  nous  suffira  comme  terme  constant  de  comparaison. 
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rée  des  observations ,  qui  est  d'une  année ,  se  reporteraient  tout 
entiers  sur  le  soleil ,  dont  le  mouvement  paraîtrait  afTecté  de  ces 
petites  irrégularités.  Cependant  cette  marche  6nirait  aussi  par  con- 
duire aux  mêmes  résultats  que  l'autre ,  et  c'est  réellement  celle 
qu*ont  suivie  les  astronomes;  car  reffct  de  ces  déplacements,  pres- 
que imperceptibles  dans  l'intervalle  d'une  année ,  deviendrait  très- 
sensible  après  de  longs  intervalles  de  temps,  et ,  lorsque  les  erreurs 
se  seraient  ainsi  accumulées,  l'application  même  des  premiers  ré- 
sultats suffirait  pour  les  redresser  et  pour  indiquer  les  corrections 
qu'ils  nécessitent.  Mais ,  en  employant  d'abord  ces  légères  correc-^ 
tiens  pour  réduire  nos  observations  à  des  termes  comparables, 
nous  avons  l'avantage  d'obtenir  les  résultats  définitifs  dès  la  pre- 
mière approximation ,  au  lieu  que  nous  aurions  été  forcés  d'y 
revenir  à  plusieurs  reprises  en  suivant  pas  à  pas  la  marche  des 
inventeurs.  Cette  anticipation  n'altérera  point  la  rigueur  du  rai- 
sonnement, car  elle  n'influera  nullement  sur  les  considérations  par 
lesquelles  nous  découvrirons  l'existence  et  la  mesure  des  petits 
mouvements  apparents  auxquels  toutes  les  étoiles  sont  soumises. 
6.  Après  cette  explication  nécessaire,  considérons  d'abord  les 
déclinaisons  du  soleil  rapportées  dans  notre  tableau ,  et  examinons 
suivant  quelles  lois  elles  varient.  Si  nous  suivons  l'ordre  dans  le- 
quel elles  sont  observées,  nous  voyons  qu'elles  ont  commencé  par 
être  australes  dans  le  mois  de  décembre  1806  ;  elles  ont  atteint  leur 
plus  grande  valeur  le  22  de  ce  même  mois.  Alors  la  déclinaison  du 
soleil  était  26*^,0721.  Depuis  cette  époque,  elles  ont  été  en  dimi- 
nuant ,  le  soleil  s'est  rapproché  de  l'équateur,  et  enfin  le  change- 
ment des  déclinaisons  australes  en  boréales  montre  qu'il  a  passé 
dans  ce  plan  vers  le  2 1  mars  ;  c'était  l'instant  de  Véqui/ioxe,  c'est- 
à-dire  qu'alors  la  durée  du  jour  était  égale  à  celle  de  la  nuit  par 
toute  la  terre.  La  marche  du  soleil  continuant  toujours  dans  le 
même  sens,  il  commence  à  s'éloigner  de  l'équateur  en  s'approchant 
du  pôle  nord  :  les  déclinaisons  boréales  augmentent;  enfin  elles 
atteignent  leur  maximum  vers  le  22  juin ,  et  ce  maximum  est  en- 
core à  fort  peu  près  de  26*^,0721,  comme  pour  les  déclinaisons 
australes.  A  partir  de  cette  époque ,  le  soleil  commence  à  redes- 
cendre vers  l'équateur;  les  déclinaisons  diminuent.  Cet  astre  re- 

2. . 
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vient  dans  réquateur  vers  le  24  septembre,  ce  qui  produit  un 
second  équinoxe;  alors  il  continue  à  redescendre,  les  déclinaisons 
redeviennent  australes  et  croissantes,  jusqu'à  leur  limite  accoutu- 
mée, qu'elles  atteignent  de  nouveau ,  comme  la  première  fois,  vers 
le  22  décembre.  Arrivées  à  ce  terme ,  elles  recommencent  k  dimi- 
nuer de  la  même  manière,  et  le  mouvement  du  soleil  vers  l'équa- 
teur  recommence  aussi  par  les  mêmes  degrés.  Ces  phénomènes  se 
reproduisent  constamment,  toutes  les  années,  suivant  les  mêmes 
lois. 

7 .  Si  Ton  prend  les  différences  des  déclinaisons  consécutives , 
on  voit  que  leurs  variations  se  font  d'une  manière  régulière  et 
symétrique,  de  part  et  d'autre  de  l'équateur;  mais  la  marche  de 
ces  variations  est  inégale.  Elles  sont  les  plus  rapides  quand  le  soleil 
approche  du  plan  de  l'équateur,  et  c'est  là  que  leur  valeur  est  la 
plus  grande.  Elles  diminuent  à  mesure  que  le  soleil  s'éloigne  de 
ce  plan ,  et  deviennent  insensibles  vers  les  plus  grandes  déclinai- 
sons ;  alors  les  hauteurs  méridiennes  de  cet  astre  changent  très- 
peu  d'un  jour  à  l'autre ,  et  il  paraît  comme  staticmnaire.  Aussi 
a-t-on  nommé  solstices  les  parallèles  qu'il  décrit  dans  le  ciel  à 
cette  époque  ;  on  les  appelle  aussi  tropiques,  d'un  mot  grec  qui 
signifie  retour,  parce  que  le  soleil ,  parvenu  à  ce  terme ,  semble 
retourner  sur  ses  pas.  Celui  qui  est  au  nord  s'appelle  le  tropique 
du  Cancer  ;VaL}itre  est  le  tropique  du  Capricorne.  Ces  dénominations 
paraissent  avoir  été  données  par  des  peuples  situés  au  nord  de  l'é- 
quateur, qui ,  voyant  le  soleil  reculer  vers  le  midi  après  son  pas 
sage  au  tropique  boréal,  ont  attribué  à  ce  parallèle  le  signe  du 
cancer  ou  de  l'écrevisse ,  animal  qui  marche  souvent  en  arrière. 
Au  contraire,  le  soleil  leur  paraissant  s'élancer  du  tropique  austral 
pour  remonter  vers  l'équateur,  ils  ont  affecté  à  ce  parallèle  le  signe 
du  capricorne,  parce  que  le  capricorne,  ou  la  chèvre,  est  un  ani- 
mal grimpant.  Quoi  qu'il  en  soit ,  ces  deux  parallèles  sont  situés  à 
çgale  distance  de  l'équateur,  et  cette  distance,  en  1807  ,  était  de 
268%072i,  comme  on  le  voit  par  les  observations  contenues  dans 
Je  tableau  que  nous  avons  rapporté. 

8.  Venons  au  mouvement  en  ascension  droite.  Si  le  soleil  a 
d'abord  passé  au  méridien  en  même  temps  que  l'étoile  à  laquelle 
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on  le  compare ,  le  lendemain  il  y  revient  plus  tard ,  et  il  s^éloigne 
ainsi  d'elle  de  jour  en  jour,  en  allant  d'occident  en  orient.  C'est 
ce  que  prouvent  les  intervalles  des  passages ,  qui  surpassent  tou- 
jours la  durée  d'un  jour  sidéral.  Mais  la  marche  du  soleil,  à  cet 
égard ,  nVst  point  uniforme  ;  elle  est  tantôt  plus  lente ,  tantôt  plus 
rapide,  comme  on  peut  aisément  s*en  convaincre  en  prenant,  dans 
notre  tableau,  la  différence  des  époques  des  passages  consécutifs. 

Cette  comparaison,  faite  dans  les  différents  temps  de  l'année, 
donne  les  valeurs  suivantes  pour  le  retard  diurne  du  passage  du 
soleil  sur  celui  de  l'étoile ,  abstraction  faite  des  petites  irrégularités 
accidentelles  dues  aux  observations. 

h 

22  décembre o,o3o85 

1 1  février 0,02782 

26  mars 0,02627 

i5  mai 0,02746 

23  juin 0,02788 

28  juillet 0,02748 

i6  septembre 0,02498 

I  **■  novembre o ,  027  32 

La  plus  petite  de  ces  valeurs  est  0*^,02493  ;  la  plus  grande  est 
o^o3o85.  Entre  ces  deux  extrêmes,  on  voit  souvent  revenir,  à 
quelques  dixièmes  de  seconde  près,  la  valeur  0^,02789,  qui  est 
comme  le  terme  moyen  autour  duquel  oscille  le  retard  diurne. 
Cette  quantité,  évaluée  en  secondes  temporaires  de  la  division  sexa- 
gésimale, vaut  273%9X  0,864  ^^  236%65,  et  elle  représente  un 
intervalle  de  temps  sidéral.  Or,  dans  le  tome  1*'  de  cet  ouvrage , 
page  65,  j'ai  annoncé  que,  dans  les  usages  habituels,  l'unité  de 
temps  généralement  adoptée  n'est  pas  le  jour  sidéral ,  mais  l'inter- 
valle moyen  de  temps  qui  s'écoule  entre  deux  retours  consécu- 
tifs du  soleil  à  un  même  méridien,  et  que  Ton  appelle  \e  jour  moyen 
solaire.  Nous  pouvons  maintenant  évaluer  le  rapport  de  ces  deux 
espèces  d*unités  j  en  effet ,  les  236',65  trouvées  ici  nous  donnent 
1  excès  du  jour  solaire  moyen  sur  Ife  jour  sidéral ,  exprimé  en  temps 
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sidéral.  Donc  la  duré«  du  jour  solaire  moyen ,  en  temps  sidéral , 
est  86400*  H-  a36*,6â.  Partageons  de  même  cette  durée  en  24 
heures  subdivisées  en  i44o  minutes  et  86400  secondes,  représen- 
tant des  fractions  propres  de  temps;  alors  864oo  secondes  solaires 
moyennes  équivaudront  à  86400  -h  236,65  ou  86636,65  secondes 
sidérales.  Donc,  inversement,  le  jour  sidéral,  exprimé  en  par- 
ties du  jour  solaire  moyen  pris  pour  unité ,  vaudra  ozv;oL  i?/rî 
et ,  si  on  Texprime  en  secondes  solaires  moyennes ,  il  vaudra 

864oo*x- ^!?^       .Cette  expression  réduite  donne  864oo»-236*,oo; 
ooo3o,d5 

mais  ce  ne  peut  être  là  évidemment  qu'une  évaluation  approxima- 
tive ,  à  cause  du  petit  nombre  de  valeurs  partielles  dont  la  donnée 
fondamentale  est  déduite ,  et  il  faut  seulement  y  voir  un  exemple 
de  ce  mode  de  conversion.  Toutefois  Terreur  est  fort  petite, 
car  nous  trouverons  plus  loin  que  l'expression  exacte  est 
864oo«  —  235%909i  (*). 


(*]  Quoique  les  opérations  indiquées  dans  ce  paragraphe  soient  fort  sim- 
pies ,  je  ne  crois  pas  Inutile  d^en  donner  le  détail ,  pour  remettre  sons  les  yeux 
du  lecteur  des  rapports  que  nous  allons  avoir  sans  cesse  à  employer,  et  de 
petits  artifices  numériques  auxquels  il  devra  cOBtinueliement  recourir. 

Prenant  la  quantité  donnée  0^,03789,  qui  est  exprimée  en  heures  décî-> 
maies.  Je  la  transforme  d^abord  en  secondes  de  cette  même  espèce  de 
division,  ce  qui  la  change  en  a73',9;  alors,  conformément  à  la  ré|[le  rap- 
pelée page  i5,  je  la  multiplie  par  le  facteur  0,864»  ce  qui  la  convertit  en 
secondes  de  temps  sexagésimal.  Le  produit  exact  est 236*,64g6. 

ou ,  par  abréviation 336*965 

Désignant  cette  quantité  par  a^,  la  durée  du  jour  solaire  moyen ,  exprimées 

en  secondes  sexagésimales  de  temps  sidéral ,  sera 86400*  •4- a*, 

et,  inversement,  la  durée  du  jour  sidéral,  exprimée  en  secondes  solaires 
moyennes,  sera,  comme  on  Va  vu  dans  le  texte, 

86400»  x^^°°    • 

^  86400  -+■  a 


Pour  évaluer  commodément  cette  quantité  sans  avoir  à  opérer  sur  doi^tands 
nombres ,  je   décompose   d^abord  Je  ntimérateur  du  second    factQur   en 
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L^  soleil  9  s'avançant  toas  les  jours  vers  Torient  d'une  quantité 
exprimée  par  son  retard  diurne ,  passe  ainsi  successivement  par 
toutes  les  valeurs  de  l'ascension  droite.  Après  avoir  fait  le  tour 
entier  du  ciel,  il  rejoint  de  nouveau  l'étoile,  que  nous  supposons 
être  inunobile  ;  alors  ses  retards  journaliers  recoinmencent  dans  le 
même  ordre.  Le  mouvement  de  cet  astre,  parallèlement  à  Téqna- 
teur,  se  £ait  ainsi,  d'occident  en  orient,  d'une  manière  régulière, 
mais  inégale ,  et  dans  Uintervalle  d'une  année. 

9.  En  réunissant  ces  considérations ,  on  est  conduit  à  recon- 
naître dans  le  soleil  deux  mouvements  propres,  Tun  parallèle, 
l'autre  perpendiculaire  à  l'équateur  ;  ou ,  ce  qui  revient  au  même, 
il  faut  lui  supposer  un  seul  mouvement ,  oblique  aux  méridiens  et 
aux  parallèles ,  qui  produise  à  la  fois  ces  deux  effets. 

10.  Si  l'on  porte  chaque  jour  sur  un  globe  les  ascensions  droite» 

86400+  a  —  a,  et,  en  séparant  la  partie  entière  da  qjtiotient,  elle  derienl 

86400»^ 


86400*  — 


00  +  41' 


ou ,  en  transportant  Tindice  des  unités  concrètes  au  facteur  a  du  second 
terme , 

86400*  —     yf     —  ; 
^  86400  +  a 

alors  je  décompose  encore  le  facteur  86400  de  ce  terme  en  86400  +  a  —  u,  ce 
qui  dégage  la  partie  entière  du  quotient,  a^,  et  donne  pour  expression  finale 

86400»— «»  ^'^ 


86400  + a 

Le  terme  qui  reste  maintenant  à  calculer  ne  contient  plus  de  grands  nom- 
bres à  son  numérateur,  et,  en  révaluant  par  les  Tables  de  logarithmes  or- 
dinaires, on  le  trouve  égal  à  +  o',6464  ou  o*,65,  en  se  bornant  anx  deux 
premières  décimales.  L^ajoutant  donc  à  —  <i%  qui  est  —  !i36',65,  on  a  pour 
résultat  définitif 

86400S  —  a36»,oo  ; 

c^est  ce  que  j^ai  énoncé  dans  le  texte.  Il  faut  faire  attention  au  petit  artifice* 
de  décomposition  employé  ici ,  parce  qu^il  nous  deviendra  continuellement 
nécessaire,  dans  ce  qui  va  suivre,  pour  éviter  d^opérer  sur  de  grands  nombres 
quand  on  peut  s^en  dispenser. 


2i^  ASTAOlCOMn 

et  les  décliQaisons  de  cet  astre,  on  trouve  qu'il  décrit  ainsi  «in 
grand  cercle  de  la  sphère  céleste.  On  a  représenté  ce  résultat  dans 
]sLfig.  2,  où  EAA'  désigne  Téquateur,  AA',  AA",...  les  ascensions 
droites  comptées  du  point  A  comme  origine ,  et  AS,  A'S',  A'^S",.. . 
les  déclinaisons  observées  du  point  O.  La  suite  des  points  S,  S',  S'^, . . . 
détermine  le  grand  cercle ,  oblique  à  Téquateur,  que  le  soleil  décrit 
sur  la  sphère  céleste.  Le  calcul ,  infiniment  plus  exact  que  toutes 
les  constructions  graphiques,  confirme  parfaitement  ce  résultat 
lorsqu'on  détermine  par  la  trigonométrie  sphérique  les  positions 
successives  du  centre  du  soleil ,  indiquées  par  la  série  continue  des 
observations.  J^insère ,  à  la  fin  du  présent  chapitre ,  une  Note  dans 
laquelle  un  pareil  calcul  est  établi  sur  les  observations  rapportâmes 
dans  notre  tableau  ;  et ,  par  les  applications  qui  sont  conduites  jus- 
qu'aux nombres,  on  verra  avec  quelle  surprenante  précision  les- 
positions  observées  s'accordent  à  suivre  le  plan  d\in  même  grand 
cercle  de  la  sphère  céleste;  mais  la  vérification  de  ce  fait  capital  sera 
utilement  préparée  et  rendue  plus  facile  par  la  discussion  préalable 
à  laquelle  nous  allons  soumettre  les  données  d'observation  que 
nous  avons  réunies. 

Le  cercle  que  décrit  ainsi  le  soleil  est  borné  au  nord  et  au  midi 
par  les  deux  tropiques  ;  on  lui  a  donné  le  nom  à*écliptîque,  parce 
que  la  lune  se  trouve  toujours  dans  ce  plan  ou  près  de  ce  plan 
lorsqu'elle  est  éclipsée.  En  effet  ce  phénomène ,  étant  produit  par 
l'ombre  de  la  terre ,  ne  peut  arriver  que  dans  la  direction  de  cette 
ombre,  c'est-à-dire  dans  le  plan  de  l'orbite  du  soleil.  Par  une 
raison  semblable,  les  éclipses  du  soleil  par  la  lune  se  font  aussi 
dans  ce  plan  ou  à  une  distance  assez  petite  pour  que  l'ombre  de 
la  lune  puisse  encore  rencontrer  la  terre  :  de  là  est  venu  le  nom 
d'écliptique. 

ii.  Si  Tccliptique  est  réellement  un  grand  cercle  de  la  sphère 
céleste,  elle  doit  couper  l'équateur,  qui  est  aussi  un  grand  cercle, 
en  deux  points  opposés ,  c'est-à-dire  dont  les  ascensions  droites 
diffèrent  d'une  demi-circonférence.  Examinons ,  d'après  le  tableau 
d'observations ,  si  cette  condition  est  remplie.  Nous  voyons  d'abord 
que,  le  21  mars  à  midi,  la  déclinaison  du  soleil  a  été  de  o«',oi557 
australe,  et  le  lendemain  elle  s'est  trouvée  de  o«'",42375  boréale. 
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C'est  donc  eatre  ces  deux  instants  que  le  soleil  a  dû  pereer  le  plan 
de  réquateuT)  et  beaucoup  plus  près  du  premier  que  du  second. 
L'époque  précise  de  ce  phénomène  est  facile  à  déterminer,  car,  en 
prenant  Fintei^valle  des  deux  midis  en  temps  sidéral ,  on  voit  qu'il 
a  été  de  10^,026249  et,  pendant  ce  temps,  la  déclinaison  du  soleil 
a  changé  de  o«%oi557H-o«',42375  ou  o*'y^3g3ii  ;  ainsi ,  en  suppo- 
sant que  ce  changement  se  soit  fait  d'une  manière  uniforme ,  ce 
qui,  pour  un  temps  si  court,  s'écarte  peu  de  la  vérité ,  on  en  con- 
clura, par  une  simple  proportion,  l'intervalle  de  temps  nécessaire 
pour  compléter  les  0^^01557  qui  restaient  encore  à  décrire  le 

I  o    0252/1  •  o  01  SSn 

21  mars  ;  ce  sera Tir-^r -y  ou  o'»,3553i .  Cette  quan- 

0,43932 

tiré,  ajoutée  au  midi  du  21  mars,  donnera  l'heure  à  laquelle  le 

soleil  a  dû  se  trouver  dans  le  plan  de  l'équateur.  Maintenant , 

puisque,  dans  l'intervalle  de  deux  midis ,  l'ascension  droite  du  soleil 

relativement  à  la  Lyre  change ,  vers  cette  époqne ,  de  0^,02624, 

o    0252/1.  o  35531 

il  est  clair  qu'en  o**,3553i  elle  changera  de  — \!  / 

1 0,0^ j    \ 

ou  0^00089.  C®**®  quantité,  étant  ajoutée  à  2^,288i5,  donnera 

2^,28904  pour  la  différence  des  ascensions  droites  du  soleil  et  de 

la  Ljre  à  l'instant  de  l'équinoxe. 

On  serait  arrivé  plus  directement  à  ce  résultat  en  établissant  tout 

de  suite  la  proportionnalité  entre  les  changements  correspondants 

de  déclinaison  et  d'ascension  droite  ;  car  alors ,  depuis  le  midi  du 

21  mars  jusqu'à  l'instant  de  l'équinoxe,  le  changement  de  l'ascen- 

o^  0262^  o  0155*7 

sion  droite  serait  égal  à  — J^ ^,  ou  o'»,ooo89,  comme 

^  0,43932 

nous  venons  de  le  trouver  par  une  marche  plus  détournée. 

Si  l'on  répète  un  calcul  analc^e  sur  les  déclinaisons  observées 

les  22.et  23  septembre ,  pour  lesquelles  la  variation  diurne  est ,  en 

déclinaison,  o8'",43334,  en  ascension  droite,  o**,07496>  l'intervalle 

dé  deux  midis  étant  10^,02496,  on  trouvera  que  le  soleil  a  dû 

entrer  dans  le   plan  de  l'équateur  à  5^,  1 8368  après  le  midi  du 

23  septembre,  c'est-à-dire  le  24  à  0^,1 8368  après  minuit;  et  la 

différence  d'ascension  droite  du  soleil  et  de  la  Lyre  à  la  même 

époque  était  7^,27608  -+-  0^,0 1 291 ,  ou  7*», 28899. 
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En  comparant  oe  résultai  À  celui  du  a  i  mars ,  on  voit  que  Tas- 
<;ension  droite  du  soleil  a  varié,  dansPiniervaUe,  de  4^999995,  eu  à 
fort  peu  près  de  cinq  heures  décimales  9  c'est-à^re  d'une  demi- 
circonférence.  £n  négligeant  la  petite  différence  o^yOoooS,  qui 
peut  être  attribuée  aux  erreurs  des  observations,  on  voit  que  les 
deux  points  où  l'orbite  du  soleil  rencontre  Féquateur ,  sont  dia- 
métralement opposés  comme  ils  doivent  l'être  en  effet ,  Torbite 
étant  plane. 

On  peut  répéter  la  même  épreuve  sur  deux  points  quelconques 
de  Torbite,  opposés  en  ascension  droite,  c'est-4-dil*e  dont  les 
ascensions  droites  diffèrent  de  cinq  heures  décimales,  et  Ton 
trouvera  toujours  qu'ils  répondent  à  des  déclinaisons  égales  et 
opposées  de  part  et  d'autre  de  l'équateur.  On  peut  en  particulier 
effectuer  aisément  cette  comparaison  sur  les  observations  des  9  jan- 
vier et  n  juillet;  7  février  et  1 1  août;  i"  mai  et  3  novembre, 
qui  sont  déjà,  à  très-peu  de  chose  près,  dans  le  cas  dont  nous  par- 
lons, et  qui  peuvent  s'y  réduire  exactement,  d'après  le  calcul  de 
la  marche  diurne  du  soleil  à  chacune  de  ces  époques.  Cette 
opposition  montre  la  symétrie  parfaite  du  plan  de  Torbite  de  part 
et  d  autre  de  l'équateur. 

12.  Les  deux  intersections  de  l'équateur  avec  Fécliptique  se 
nomment  équi/ioxes  ou  points  équinoxiauxy  parce  que,  quand  le 
soleil  y  passe,  le  jour  est  égal  à  la  nuit,  par  toute  la  terre.  En  effet, 
cet  astre  se  trouve  alors  dans  le  plan  de  l'équateur,  qui  coupe  la 
terre  en  deux  parties  égales.  Ainsi ,  en  con»déran€  les  rayons  qu'il 
nous  envoie  comme  parallèles  entre  eux,  ce  qui  s'écarte  bien  peu 
de  la  vérité ,  la  terre  se  trouve  alors  éclairée  d'un  pôle  à  l'autre , 
voyez  Jig,  4,  et  le  cercle  qui  sépare  sur  sa  surface  la  liumère  de 
lombre  est  un  méridien  dont  le  plan  est  perpendiculldre  aux 
rayons  solaires.  Ce  méridien  tourne  avec  le  soleil  par  l'effet  du 
mouvement  diurne,  et  chaque  parallèle  se  trouve  éclairé  pendant 
une  demi-révolution  du  ciel. 

Les  plans  de  l'équateur  et  de  l'écliptique  se  coupent ,  suivant 
une  ligne  droite  qui  passe  par  les  points  équinoxiaux,  et  que  l'on 
nomme,  pour  cette  raison ,  la  ligne  des  équinoxes.  Il  ne  faut  pas  la 
confondre  avec  la  trace  de  l'équateur  sur  la  terre,  trace  que  les 


navigateurs  appellent  la   ligne  éqainoxiaie ,   ou  simplement  la 
ligne. 

Celui  des  deux  équinoxes  par  lequel  le  soleil  pa83e  en  remon- 
tant du  tropique  austral  vers  le  nord ,  s'appelle  Yéqainoxe  du 
printemps  ^  et  on  le  désigne  ordinairement ,  en  astronomie  y  par  le 
signe  T-  Le  second  équinoxe»  par  lequel  le  soleil  passe  en  redes- 
cendant du  tropique  boréal  vers  le  sud  ,  s'appelle  Xéquinoxe 
d'automne  y  et  se  désigne  par  le  caractère  ^,  Ces  dénominations 
sont  tirées  des  divisions  de  l'année  auxquelles  ces  points  servent 
d'origine  :  nous  en  reparlerons  plus  loin. 

15.  Les  astronomes  sont  dans  l'usage  de  prendre  le  point  T  de 
Véquateur,  ou  Téquinoxe  du  printemps,  pour  l'origine  d'où  ils 
comptent  les  ascensions  droites  du  soleil  et  de  tous  les  astres.  Us  y 
placent  le  premier  point  du  signe  astronomique,  appelé  le  Bélier 
ou  Aries,  qu'ils  désignent  par  le  caractère  T .  Au  moyen  des  résul- 
tats que  nous  venons  d'obtenir,  il  nous  devient  facile  de  nous  con- 
former à  cet  usage.  Car  nous  avons  trouvé ,  par  les  observations 
du  21  mars,  que  Téquinoxe  du  printemps ,  rapporté  au  méridien 
(le  la  Lyre,  avait  pour  ascension  droite  a*», 28904.  Si  nous  vou- 
lons que  ce  point  devienne  l'origine  des  ascensions  droites ,  il  n'y 
a  qu'à  retrancher  2^,28904  de  toutes  les  ascensions  droites  du 
soleil,  rapportées  au  méridien  de  la  Lyre.  Par  conséquent,  l'ascen- 
sion droite  de  la  Lyre  elle-même  rapportée  à  cet  équinoxe ,  et 
comptée  dans  le  même  sens  que  les  autres ,  sera  le  complément  de 
cette  quantité  à  10^  ou  7^571096.  On  trouverait  également  celle 
de  toutes  les  autres  étoiles ,  dont  on  connaîtrait  la  difîérence  d'as- 
cension droite  avec  le  soleil  ou  avec  la  Lyre.  Les  résultats  précé- 
dents sont  exprimés  en  temps;  mais  si  l'on  voulait  les  convertir  en 
arcs,  il  suffirait  de  les  multiplier  par  4o ,  pui.squ'une  heure  déci- 
niaie  vaut  quarante  grades. 

Les  astronomes ,  ayant  choisi  le  point  T  pour  l'origine  des  ascen- 
sions droites ,  devaient  naturellement  choisir  ce  même  point  de 
1  equateur,  pour  mesurer  par  son  mouvement  le  temps  sidéral 
absolu  y  dont  l'origine  est  arbitraire.  C'est  ce  qu'ils  ont  fait  ;  et 
dans  chaque  lieu  le  temps  sidéral  absolu  est  mesuré,  à  chaque 
instant,  par  l'angle  horaire  de  l'équinoxe  du  printemps  avec  le 
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plan  du  méridien.  Mais  il  y  a  une  discordance  sur  le  commence- 
ment du  jour  sidéral.  Les  uns  en  placent  l'origine  à  Tinstant  du 
passage  du  point  équinoxial  au  méridien  supérieur,  et  ils  comp- 
tent alors  o^  de  temps  sidéral.  C'est  l'usage  adopté  dans  les  an- 
ciennes Tables  astronomiques.  Les  autres  pensent  qu'il  vaut  mieux 
faire  commencer  le  jour  sidéral  à  Tinstant  du  passage  du  point 
équinoxial  au  méridien  inférieur  ;  ce  qui  est  conforme  à  Pusage 
général  de  la  société ,  où  le  jour  commence  à  minuit.  Ce  change- 
ment a  été  introduit  dans  les  nouvelles  Tables  astronomiques,  pu- 
bliées par  le  Bureau  des  Longitudes  de  France. 

14.  Pour  achever  de  déterminer  dans  le  ciel  la  position  du  plan 
de  l'écliptique,  il  ne  nous  reste  plus  qu^à  connaître  l'angle  dièdre 
qu'il  fait  avec  le  plan  de  Téquateur,  car  la  position  d'un  plan  est 
déterminée  quand  on  connaît  sa  trace  et  son  inclinaison  sur  un 
plan  ûxe.  Dans  cette  recherche ,  nous  pouvons  faire  abstraction 
du  mouvement  diurne  de  la  sphère  céleste  qui ,  étant  commun 
à  l'équateur  et  à  l'écliptique ,  n'a  aucune  influence  sur  leurs  posi- 
tions respectives.  Soient  C,/f^.  3 ,  le  centre  de  la  terre,  E^'^"  l'é- 
quateur, ES^  l'écliptique,  Ee  la  commune  section  de  ces  deux 
plans,  ou  la  ligné  des  équinoxes.  Menons  un  méridien  PSQ,  dont 
le  plan  soit  perpendiculaire  à  cette  commune  section.  Ce  méridien 
coupera  le  plan  de  Téquateur  suivant  la  droite  CQ,  l'écliptique 
suivant  CS,  et  l'angle  SCQ  sera  l'obliquité  de  l'écliptique,  qu'il 
s'agit  de  déterminer. 

Or,  de  tous  les  rayons  visuels  CS ,  Gy',  C5",  que  l'on  peut  me- 
ner successivement  du  centre  de  la  terre  au  soleil ,  dans  les  diffé- 
rents temps  de  l'année,  CS  est  celui  qui  fait  avec  l'équateur  le 
plus  grand  angle  :  par  conséquent,  robliquité  de  Vécliptique  sur 
Véquatcur  est  égale  à  la  plus  grande  déclinaison  du  soleil. 

15.  Pour  la  connaître  avec  la  dernière  exactitude,  il  suffirait 
d'observer  la  hauteur  méridienne  du  soleil ,  le  jour  du  solstice,  si 
le  solstice  arrivait  à  midi.  Cette  circonstance  n'ayant  jamais  lieu 
que  pour  un  seul  méridien  terrestre ,  il  serait  comme  impossible 
de  s'y  astreindre.  Mais  on  doit  remarquer  que ,  lorsque  le  soleil 
approche  du  tropique,  ses  hauteurs  méridiennes  varient  très-peu 
d'un  jour  à  l'autre,  et  le  jour  qu'il  est  dans  son  dernier  parallèle. 
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il  reste  presque  constamment  à  la  même  distance  de  i'équateur. 
Ainsi,  dans  quelque  lieu  que  Ton  ait  observé  la  plus  grande  décli- 
naison du  soleil,  on  pourra,  dans  une  première  approximation, 
la  considérer  comme  égale  à  Tobliquité  de  Técliptique  ;  je  dis  dans 
une  première  approximation ,  parce  que  Ton  verra  bientôt  qu'il 
existe  des  méthodes  au  moyen  desquelles  on  peut  calculer  ce 
qu^il  faut  ajouter  au  résultat  de  Tobservation  directe,  pour  le 
ramener  à  ce  qu'il  aurait  été  si  Ton  eût  observé  à  l'instant  précis 
du  solstice. 

Dans  notre  tableau  d'observations,  les  plus  grandes  déclinaisons 
du  soleil  sont  26^,07212  et  26«'*,07 19g.  L'obliquité  de  Técliptique 
peut  donc  être  considérée,  dans  une  première  approximation, 
comme  égale  à  26^'",072o5,  pour  Tannée  1807. 

On  obtiendrait  de  même  ^obliquité  de  Técliptique,  sans  connaî- 
tre la  latitude,  en  observant  les  distances  méridiennes  du  soleil  au 
zénith,  dans  les  deux  solstices,  et  prenant  la  moitié  de  leur  diffé- 
rence ;  car  les  rayons  visuels,  menés  du  centre  de  la  terre  aux 
deux  solstices,  étant  dirigés  suivant  une  même  ligne  droite,  doivent 
faire  avec  I'équateur  des  angles  égaux. 

Par  exemple,  dans  notre  tableau  d'observations,  les  distances 
du  soleil  au  zénith  dans  les  deux  solstices  sont  8o8'',33570  le  22  dé- 
cembre 1806,  et  28«'",i9i59  le  22  juin  1807.  Leur  différence 
est52«',  i44i  I  >  dont  la  moitié,  26«^%072o5,  est  la  valeur  très-appro- 
chée de  l'obliquité  en  1807. 

16.  Quand  on  connaît  l'obliquité  de  l'écliptique,  il  suffit  d'obser- 
ver une  seule  déclinaison  du  soleil  pour  trouver  la  position  des 
points  équinoxiaux.  En  effet,  en  reprenant  laijîg.  3,  si  s'  est  la  po- 
sition méridienne  du  soleil  pour  un  certain  jour,  on  connaîtra 
par  l'observation  la  déclinaison  s'q\  Alors  dans  le  triangle  sphéri- 
({ue  s'  q'  E  rectangle  en  7',  on  aura  le  côté  s'  q\  et  l'angle  opposé 
*'%'>  égal  à  l'obliquité  de  l'écliptique.  On  pourra  donc,  par  les 
règles  de  la  trigonométrie  sphérique ,  calculer  le  côté  E^'  qui  est 
l'ascension  droite  du  soleil  par  rapport  au  point  équinoxial  E  (*). 


(*)  Soient  &>  robliquité  de  Técliptique ,  d  la  déclinaison  du  soU'il ,  a  son 


3o  asthonoxie 

Si  de  plus  on  observe,  le  même  jour,  la  différence  d*ascènsion 
droite  entre  le  soleil  et  une  étoile,  qui  passe  au  méridien  après  lui, 
et  qu'on  ajoute  au  résultat  Tare  ^£,  on  aura  Tascension  droite  de 
rétoile,  par  rapport  au  point  équinoxial  E.  La  position  de  ce  point 
sur  réquateur  sera  donc  très-rigoureusement  déterminée,  ainsi  que 
celle  de  Péquinoxe  opposé  e,  qui  en  est  à  200*^  de  distance.  On  ré- 
pétera cette  opération  un  grand  nombre  de  fois,  pour  les  mêmes 
étoiles,  afin  d'éviter  les  petites  erreurs  que  les  observations  com- 
portent; puis,  prenant  une  moyenne  entre  tous  les  résultats,  on 
connaîtra  la  distance  de  Téquinoxe  à  chaque  étoile,  et  par  consé- 
quent la  position  de  la  ligne  des  équinoxes  avec  une  extrême 
précision. 

17.  Une  ligne  droite  perpendiculaire  au  plan  de  Técliptique  et 
menée  par  le  centre  de  la  terre ,  s'appelle  Vaxe  de  l'écUptique, 
par  analogie  avec  Taxe  de  Téquateur.  Les  deux  points  opposés  où 
cette  droite  prolongée  perce  la  sphère  céleste,  s'appellent  les  pôles 
de  Vécliptique,  On  appelle  pôle  boréal  celui  qui  est  situé  du  côté 
boréal  de  l'équateur;  l'autre  s'appelle  lepôle  austral. 

Les  axes  de  Téquateur  et  de  l'écliptique  étant  tous  deux  per- 
pendiculaires à  leurs  plans  respectifs ,  l'angle  qu'ils  forment  entre 
eux  est  égal  à  l'inclinaison  de  ces  plans  ou  à  26»',072o  en  l'an  1807. 
Ainsi,  la  distance  angulaire  des  pôles  de  l'écliptique  au  plan  de 
léquateur  est  égale  à  loo*'  —  26«%0720,  ou  à  73*%928o. 

Les  deux  parallèles  célestes  qui  ont  cette  déclinaison  de  part  et 
d'autre  de  l'équateur  se  nomment,  pour  cette  raison,  cercles  polaires. 

Il  est  facile  de  trouver  le  lieu  des  pôles  de  l'écliptique  dans  le 
ciel;  car  on  connaît  déjà  les  parallèles,  sur  lesquels  ils  sont  placés. 
On  sait  de  plus  qu'ils  sont  dans  un  même  plan ,  perpendiculaire  à 
l'équateur  et  à  l'écliptique ,  par  conséquent  aussi  perpendiculaire  à 
la  ligne  des  équinoxes.  La  trace  de  ce  plan  sur  l'équateur  sera  donc 
à   100"  de  distance   des  points  équinoxiaux;   ainsi  l'ascension 

ascension  droite,  on  a,  par  une  formule  connue, 

tangcl 


sin  «  = 
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droite  du  pôk  aHStral  de  Tédiptique  sera  de  loo*',  celle  du 
pôle  boréal  de  3oo^  ;  ces  ascensions  drcMtes  étant  comptées  depuis 
l'équinoxe  du  printemps ,  et  d'occident  en  orient,  dans  le  sens 
du  mouvement  propre  du  soleil  {*). 

Le  pôle  boréal  de  Técliptique  est  le  seul  que  nous  puissions 
apercevoir  en  Europe.  Il  est  maintenant  situé  dans  la  constellation 
du  Dra|;on ,  entre  deux  étoiles  que  Ton  nomme  Ç  et  S*  Il  est  un 
peu  plus  près  de  la  dernière  étoile. 

i8.  La  position  de  Torbe  solaire  étant  ainsi  complètement  dé- 
terminée, on  peut  calculer  le  lieu  du  soleil  dans  TécHp tique ,  d'a- 
près la  seule  connaissance  de  sa  déclinaison  ou  de  son  ascension 
droite.  En  effet,  considérons  de  nouveau  le  triangle  sphérique  s'  Eq\ 
fig.  3.  La  position  du  soleil  est  déterminée  par  l'angle  /  CE  que 
forme  le  rayon  visuel  /C  avec  la  ligne  des  équinoxes.  C'est  ce  que 
Ton  nomme  la  longitude  du  soleil.  Or  cet  angle  ou  l'arc  E.ç'  qui  le 
mesure  est  facile  à  calculer,  lorsque  l'on  connaît  l'obliquité  de  l'é- 
cliptique  et  la  déclinaison  ou  l'ascension  droite  du  soleil  {**), 

19.  En  répétant  chaque  jour  la  même  observation  et  le  même 
calcul ,  on  connaîtra  successivement  les  angles  décrits  par  le  soleil 
surl'écliptique,  à  partir  de  l'équinoxe,  ou  les  longitudes  du  soleil. 

{*)  Ces  résultats  sont  encore  représentés  dans  la  J!g.  3.  CP  est  Taxe  de 
Téquateur,  F  son  pôle  boréal  que  nous  voyons  en  Europe  ;  de  même,  P'CP'' 
est  Taxe  perpendiculaire  à  récliptique ,  dont  P'  est  le  pôle  boréal ,  et  P'^  le 
pôle  austral.  Le  point  £  représente  IMquinoxe  du  printemps ,  et  le  point  e 
réqainoxe  d^automne.  Cela  posé,  si  Ton  conçoit  le  méridien  qui  passe  par^ 
les  deux  axes  CP,  CP',  il  est  évident  quMl  coupera  Péquateur  suivant  la 
ligue  Qq  perpendiculaire  à  la  ligne  des  équinoxes;  et,  en  projetant  les 
points  VyV  sur  Téquateur,  par  le  moyen  des  cercles  horaires  qui  leur 
correspondent,  il  est  visible  que  Fascension  droite  du  point  P"  ou  du  pôle 
austral  dePécliptique ,  comptée  du  point  £ ,  sera  égale  à  Tare  QE  ou  à  looS^, 
tandis  que  Tascension  droite  du  point  opposé  P',  c^est-à-dire  du  pôle  boréal , 
comptée  du  mémo  équinoxe ,  sera  égale  h  EQeg  ou  3oo8i^. 

{**)  Soient  6j  Pobliquité  de  Técliptique,  a  Pascension  droite,  d  la  décli- 
naison observée,  l  la  longitude  du  soleil  que  Ton  cherche.  Selon  qu^on  vou- 
dra la  déduire  de  la  déclinaison  ou  de  Pasccnsion  droite,  on  emploiera  Tune 
on  Pautre  de  ces  formules 

.     ,       &\n  d  ,      lanaa 

sin/=-: 7  tang/= — i^—. 
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Ces  longitudes  se  comptent,  comme  les  ascensions  droites,  d^Hiis 
réquinoxe  du  printemps,  et  de  o^'  à  4^0*^,  dans  le  sens  da 
mouvement  du  soleil.  En  prenant  leur  différence  d'un  jour  à 
l'autre,  on  connaîtra  la  marche  diurne  de  cet  astre  sur  le  plan  de 
récliptique. 

Quand  on  aura  réuni  un  grand  nombre  d'observations  de  ce 
genre,  on  pourra  en  former  des  Tables  qui  indiqueront  d'avance, 
pour  chaque  jour  et  chaque  instant  du  jour,  la  longitude  du  soleil, 
il  partir  de  Téquinoxe ,  et  sa  déclinaison.  Ce  seront  des  Tables  du 
soleil.  On  pourra,  si  l'on  veut,  les  calculer  en  temps  sidéral 
compté  depuis  le  passage  du  point  équinoxial  au  méridien  d^iin 
lieu  déterminé.  Ou  bien ,  si  l'on  veut,  on  peut  les  calculer  en  temps 
moyen ,  en  fixant  l'origine  de  ce  temps  à  un  phénomène  astrono- 
mique connu.  C'est  ce  que  font  les  astronomes,  comme  nous  l'a- 
vons déjà  annoncé.  Dans  ces  Tables,  les  différences  des  longitudes, 
d'un  jour  à  l'autre,  pourront  être  très-exactes,  parce  qu'elles  re- 
deviennent les  mêmes  chaque  année,  et  qu'elles  se  reproduisent 
dans  le  même  ordre ,  ce  qui  permet  de  les  corriger  avec  le  temps. 
S'il  reste  quelque  incertitude ,  elle  portera  donc  sur  \ époque  à  la- 
quelle le  soleil  aura  eu  telle  longitude  ;  par  exemple ,  sur  l'instant 
de  l'cquinoxe.  Il  pourra  aussi  rester  quelque  doute  sur  la  véritable 
valeur  de  l'obliquité.  Ainsi,  pour  perfectionner  les  Tables,  il  faudra 
s'attacher  à  rectifier  ces  deux  éléments. 

*  La  recherche  des  mouvements  du  soleil  a  donc,  comme  tous  les 
problèmes  d'astronomie ,  deux  parties  très-distinctes  :  la  formation 
des  Tables .  d'après  les  premiers  résultats  observés;  la  correction 
de  ces  Tables ,  en  supposant  leurs  éléments  à  peu  près  connus. 

20.  Le  premier  que  l'on  cherche  à  bien  déterminer  est  l'obli- 
quité de  récliptique.  Quinze  jours  avant  et  après  le  solstice,  l'as- 
tronome commence  à  observer  les  hauteurs  méridiennes  du  soleil 
avec  le  mural ,  ou  mieux  encore  avec  le  cercle  répétiteur,  pour  en 
conclure  les  déclinaisons.  Celle  qu'il  observe  le  jour  du  solstice 
serait  la  plus  grande  possible,  si  le  solstice  arrivait  à  midi;  mais  il 
peut  arriver  un  demi-jour  plus  tôt  ou  plus  tard  :  dans  cet  inter- 
valle la  longitude  change  d'environ  o8'^,55 ,  en  supposant  le  mou- 
vement du  soleil  de  i^**,  i  par  jour,  ce  qui  est  à  peu  près  sa  valeur 
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moyenne.  Or,  o(',55  d'errear  sur  la  longitude  ne  donnent  que 
o>',oo20  d*errear  sur  la  déclinaison  solsticiale,  parce  que,  très-près 
du  solstice ,  les  déclinaisons  du  soleil  devenant  perpendiculaires  à 
réclîptique,  un  petit  changement  sur  la  longitude  en  produit  un 
beaucoup  plus  faible  sur  la  déclinaison.  Telle  est  donc  la  plus 
grande  erreur  que  l'on  puisse  commettre  en  déterminant  directe- 
ment la  déclinaison  solsticiale  par  une  observation  faite  le  jour 
même  du  solstice  {*), 

Mais  on  peut  corriger  cette  erreur  en  calculant ,  d'après  les  Ta- 
bles déjà  faites ,  la  quantité  dont  le  soleil  est  encore  éloigné  du 
solstice  à  Finstant  où  on  l'a  observé  ;  car  de  là  on  peut  conclure 
avec  beaucoup  d'exactitude  ce  qui  manque  à  sa  déclinaison  pour 
atteindre  la  déclinaison  solsticiale.  En  ajoutant  cette  quantité  à  la 
déclinaison  observée  le  jour  même  du  solstice ,  on  aura  la  décli- 
naison solsddale,  c'est-à-dire  l'obliquité  de  Técliptique,  avec  toute 
l'exactitude  que  Ton  peut  attendre  de  Tobservation  ;  avec  la  même 
prédsion  que  si  le  solstice  fût  arrivé  à  midi  même.  Le  calcul  de 
cette  réduction,  comme  celui  des  hauteurs  observées  près  du 
méridien ,  n'exige  pas  des  données  bien  précises  :  il  suffit  que  l'on 
connaisse  approximativement  l'obliquité  de  l'écliptique  et  la  longi- 
tude du  soleil. 

On  peut  faire  un  semblable  calcul  pour  les  jours  qui  précèdent 
et  pour  ceux  qui  suivent,  toujours  avec  la  même  exactitude.  On 
peut  donc  axad  réunir  les  observations  de  20  et  3o  jours ,  les  ré- 
duire au  solstice,  par  le  secours  des  Tables;  et  le  résultat  moyen 
déduit  de  leur  ensemble  donnera  la  déclinaison  solsticiale  avec  la 
dernière  précision ,  surtout  en  calculant  les  réductions  au  solstice 
par  les  Tables  modernes  qui  sont  déjà  si  parfaites. 

L'obliquité  de  l'échp tique ,  déduite  de  ces  observations,  est  en- 
core assujettie  à  une  cause  d'erreur  extrêmement  petite  à  la  vé- 
rité, mais  dont  il  faut  toutefois  la  dépouiller  pour  obtenir  la  der- 
nière exactitude.  Cette  erreur  tient  à  ce  que  la  route  du  soleil  dans 


(*)  Cette  proposition  sera  démontrée  à  la  fin  du  présent  chapitre,  dans 
la  Note  II. 
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le  del ,  ou  récliptique,  n'est  pas  tout  à  fait  plane.  Cependant, 
comme  cet  écart  est  extrêmement  petit ,  les  astronomes  conservent, 
pour  plus  de  simplicité ,  Tidée  d*une  orbite  plane ,  et  ils  regardent 
les  écarts  du  soleil  au-dessus  et  au-dessous  de  ce  plan ,  comme  de 
petites  inégalités  dont  ils  tiennent  comptent ,  de  manière  à  ramener 
toujours  cet  astre  par  le  calcul  dans  le  plan  de  Técliptique.  En 
eiîet  y  cette  réduction  rend  toutes  les  observations  comparables.  La 
théorie  de  l'attraction  a  fait  connaître  que  ces  petites  oscillations 
sont  dues  à  Faction  de  la  lune  et  des  planètes  qui,  déplaçant  un 
peu  le  centre  de  la  terre,  le  font  sortir  du  plan  de  Técliptique,  et 
y  causent  les  petits  dérangements  que  nous  reportons  au  soleil , 
parce  que  nous  nous  croyons  immobiles,  de  sorte  que  cet  astre 
nous  semble  les  éprouver  en  sens  contraire.  En  même  temps,  la 
théorie  a  donné  la  loi  de  ces  dérangements,  et  on  les  trouve  dans 
les  Tables  du  soleil,  sous  le  titre  de  mouvement  du  soleil  en  latitude. 
Comme  ils  affectent  la  déclinaison  de  cet  astre,  leur  effet  se 
porterait  en  entier  sur  l'obliquité  conclue  des  déclinaisons  solsti- 
ciales ,  et  par  conséquent  il  faut  d^abord  en  dépouiller  ces  dernières 
pour  obtenir  l'obliquité  véritable. 

Enfin ,  pour  ramener  tous  les  résultats  à  des  termes  exactement 
comparables,  il  faut  encore  les  corriger  des  petites  variations  pério- 
diques que  l'obliquité  subit,  et  qui  tantôt  l'augmentent,  tantôt  la 
diminuent.  Nous  parlerons  plus  loin  de  ces  petites  oscillations.  En 
attendant,  on  peut  concevoir  qu'il  faut  en  tenir  compte  pour  avoir 
les  valeurs  de  Vobliqifjté  moyenne,  qui  seules  sont  comparables 
entre  elles. 

C'est  par  cette  méthode ,  ainsi  corrigée,  et  appliquée  avec  tout 
le  soin  imaginable ,  que  M.  Delambre  a  trouvé  l'obliquité  moyenne 
de récliptique  pour  i8oo,  égale  à  268%073i5.  C'est  aS^'aj'Sy"  en 
mesures  sexagésimales. 

2i.  Passons  maintenant  aux  équinoxes  :  pendant  un  mob  en- 
tier, moitié  avant,  moitié  après  l'équinoxe,  on  observe  chaque 
jour  la  hauteur  méridienne  du  centre  du  soleil ,  soit  avec  des  cer- 
cles muraux  fixes,  soit  avec  des  cercles  répétiteurs,  qui  permet- 
tent de  suivre  l'astre  quelque  temps  avant  et  après  son  passage 
méridien .  Ces  observations,  combinées  avec  la  latitude  géographique 
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du  lieu,  font  connaître  la  déclinaison  ;  de  celle-ci,  avec  l'obliquité 
antérieurement  connue,  on  déduit,  par  le  calcul,  la  longitude  cor- 
respondante du  centre  de  Fastre,  comme  cela  a  été  expliqué  §  18. 

Cette  longitude  étant  comparée  à  celle  que  donnent  les  Tables , 
faitconnaitre  Terreur  dont  ces  Tables  sont  affectées.  Or,  d'après  Ten* 
semble  d'observations  sur  lesquelles  elles  sont  construites ,  surtout 
d'après  la  continuité  desformulesalgébriques  sur  lesquelles  elles  sont 
calculées,  il  est  évident  que  Terreur  qu'elles  comportent  ne  peut  pas 
varier  brusquement  d'un  jour  à  l'autre,  et  qu^elle  doit  ainsi  restera 
peu  près  la  même  pendant  le  court  intervalle  de  quelques  jours  con* 
sécQtife.  Si  donc  l'observation  de  hauteur  méridienne  à  laquelle  on 
compare  les  Tables  pouvait  être  supposée  tout  à  fait  exacte,  la  cor- 
rection qui  s'en  déduirait  pourrait  être  encore  appliquée  à  tous  les 
jours  suivants  ;  et  avec  les  Tables  ainsi  corrigées,  on  pourrait  calculer 
exactement  l'instant  de  Téquinoxe.  Mais,  comme  on  ne  peut  pas 
espérer  qu'une  seule  observation  de  hauteur  donne  l'erreur  des 
Tables  avec  toute  la  précision  requise,  on  répète  les  ubservadons 
de  hauteur  plusieurs  jours  avant  et  après  Téquinoxe,  comme  nous 
rayons  dit  ;  et  chaque  observation  étant  calculée  à  part ,  donne 
une  valeur  de  Terreur  des  Tables  solaires.  On  a  ainsi  ao  ou  3o  obser- 
vations de  cette  erreur,  qui  s'accordent  à  très-peu  près,  et  Ton  prend 
une  moyenne  arithmétique  entre  elles.  Avec  les  Tables ,  corrigées  de 
cetteerreurmoyenneen  longitude,  on  calcule  l'instant  de  Téquinoxe, 
ce  qui  est  facile,  puisqu^à  cet  instant  la  longitude  doit  être  o  dans  un 
équinoxe  de  printemps ,  ou  200  grades  'dans  un  équinoxe  d'au- 
tomne. Dans  ce  calcul,  il  ùmt  entendre  que  les  Tables  ont  ^ard 
aux  petites  perturbations  qui  écartent  le  soleil  de  sa  marche  uni- 
forme ,  et  particulièrement  à  la  petite  inégalité  qui  le  fait  osciller 
de  part  et  d'autre  du  plan  de  Técliptique,  comme  nous  Tavons  dit 
en  parlant  de  l'obliquité. 

Si  Ton  ne  veut  pas  se  servir  de  Tables ,  on  verra,  par  la  compa- 
raison des  distances  zénithales  méridiennes  observées  chaque  jour, 
à  quelle  heure ,  de  quel  jour ,  la  distance  du  soleil  au  pôle  aura  été 
égale  à  100  grades.  Ce  sera  Tinstant  de  Téquinoxe.  C'est  ainsi 
que  nous  en  avons  usé  plus  haut.  Mais  cette  méthode,  pour  être 
tout  à  fait  admissible,  exigerait  une  interpolation  fort  exacte,  qui 

3.. 
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serait  petit-étre  moins  commode  que  le  calcul  rigoureux  fondé  sur 
les  Tables  y  et  les  astronomes  ne  s'en  servent  point. 

29.  Ces  méthodes  supposent  toujours  que  Ton  connaît  exacte- 
ment la  distance  de  Téquateur  au  zénith  du  lieu  où  Ton  observe , 
c'est-à-dire  la  latitude.  Cependant  on  pourrait  craindre  qu'il  ne 
restât  encore  à  cet  égard  quelque  incertitude.  Pour  la  faire  dispa- 
raître ,  on  observe  de  même  l'cquinoxe  opposé ,  et  on  prend  un 
milieu  entre  les  erreurs  des  Tables  qui  en  résultent.  Il  est  visible, 
en  effet,  que  l'erreur  de  la  latitude  étant  la  même  dans  les  deux 
équinoxes ,  a  sur  la  longitude  du  soleil  une  influence  contraire 
selon  que  cet  astre  monte  ou  descend  vers  l'équateur. 

25.  Maintenant  que  nous  savons  déterminer  avec  la  plus  grande 
exactitude  la  position  des  équinoxes  et  des  solstices ,  nous  pou- 
vons considérer  l'arrivée  du  soleil  dans  ces  points  du  ciel ,  comme 
des  phénomènes  astronomiques  propres  à  établir  de  grandes  divi- 
sions du  temps,  qui,  se  subdivisant  elles-méooes  en  périodes  plus 
petites ,  permettent  de  fixer  facilement  les  époques  des  événe- 
ments historiques,  et  de  désigner  commodément  tous  les  instants 
de  la  durée.  Cette  belle  application  de  l'astronomie  va  nous  occu- 
per dans  le  chapitre  suivant. 
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NOTE  I. 

Relations  mathématiques  qui  doit^ent  exister  entre  les 
ascensions  droites  et  les  déclinaisons  du  soleil ,  en 
supposant  que  le  centre  de  cet  astre  décrit  annuellement 
un  grand  cercle  de  la  sphère  céleste.  Comparaison  de 
cette  hypothèse  awec  les  observations. 

Admettons  pour  un  moment  que  la  route  du  soleil  soit  réellement  un 
grand  cercle  de  la  sphère  céleste ,  et  voyons  si  cette  hypothèse  satisfait  aux 
obserTations. 

Soient  donc,  fîg.  3,  ESS'  ce  grand  cercle,  EQ^'  Téquatear.  Le  centre  de 
la  terre,  qui  est  aussi  le  centre  de  la  sphère  cékste ,  sera  placé  en  C,.  centre 
commun  de  ces  deux  cercles ,  et  O',  i^  représenteront  les  rayons  visuels 
menés  à  chacune  des  positions  successives  du  soleil .  Nous  supposerons  en- 
core, pour  fixer  les  idées  ,que  le  mouvement  de  cet  astre  est  dirigé  dans  le 
sens  lE^s",  en  s^éloignant  du  point  E  ;  maintenant  la  position  de  Forbite 
serait  connue  si  Ton  connaissait  la  ligne  Ee,  intersection  des  deux  plans»  et 
Tangle  dièdre  SEQ,  qui  est  leur  inclinaison  commune.  Nommons  cet  angle 
«I.  Dans  le  triangle  sphérique  «'£9',  on  aura,  par  les  règles  de  la  trigono- 
métrie, 

tang  /  ^'  =  sin  E9' .  tang  &>. 

i'q'  est  la  déclinaison  du  soleil  le  jour  de  Tobservation  ;  nous  la  nomme- 
rons J.  Quant  à  E7',  c'^est  la  différence  des  ascensions  droites  des  points  E 
et  9',  ces  ascensions  droites  étant  comptées  dans  le  sens  E9' du  mouvement 
du  soleil ,  et  à  partir  d'un  point  quelconque  fixe  de  Téquateur,  par  exemple 
du  méridien  de  la  Lyre,  dans  les  observations  que  nous  avons  rapportées; 
pais  donc  que  la  position  du  point  E  sur  Péquateur  est  inconnue,  nommons 
a  son  ascension  droite ,  comptée  comme  nous  venops  de  le  dire ,  et  dési- 
gnons par  a  celle  da  point  q'  ou  du  soleil ,  comptée  dç  la  même  origine  et 
dans  le  même  sens.  Nous  aurons  alors  E^'  ==  a  —  a ,  et,  en  substituant  ces 
notations  dans  notre  équation ,  il  viendra 

tang  d  =  sîn  {a  —  «)  tang  cj. 

Nous  avons  donc  ainsi  une  relation  entre  les  inconnues  a*  et  &>,  car  les  quan- 
tités </  et  a  sont  cgnnues  par  Tobsorvation  des  hauteurs  et  des  passages.  Deux 
observations  faites  à  différents  jours  suffiront  donc  pour  déterminer  nos  deux 
inconnues.  Quand  on  connaîtra  leurs  valeurs  ,  on  pourra  se  donner  a  et  en 
déduire  J,  c^est-à-dire  calculer  la  déclinaison  du  soleil  d'après  son  ascension 
droite;  ou,  réciproquement,  on  pourra  se  donner  la  déclinaison  et  calculer 
l'ascension  droite.  En  comparant  le  résultat  du  calcul  à  celui  qu^a  donné 
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robsenratioQ ,  leur  accord  montrera  ai  Torbite  du  soleil  est  réellement  un 
grand  cercle  de  la  sphère  céleste. 

La  détermination  de  a  et  de  &>  par  deui  observations  n^offre  pas  un  ealcul 
bien  difficile;  car,  en  nommant  d*  et  a'  les  nouvelles  quantités  observées, 
on  aura  encore 

tang  d'  =  sin  (a'  —  a)  tang  6)  ; 
«Hminant  tang  u,  il  vient 

tangif.sin  (a'  —  a}  =  tangd'.sin  (<i  —  a), 
ou,  en  développant  les  sinus  et  divisant  par  oos  oc, 

tang  d  sin  a'  —  tang  ^.cos  a'  tang  a  =  tang  d' sin  a  —  tang  <f  '  cos  a  tang  u, 

et  enfin 

tang  d*  sin  a  —  tang  d  sin  a' 

tang  a  =  ^ — =^-^7 : 3 >  ; 

^  tang  d'coB  a  ~  tang  d cos  a' 

après  quoi,  a  étant  connu,  on  déterminera  facilement  tang  6»;  mais,  pour 
une  simple  vérification  comme  celle  que  Ton  se  propose  ici,  il  sera  bien 
plus  simple  de  déterminer  d^abord  a  directement,  comme  nous  Pavons  fait 
dans  le  texte,  en  discuunt  les  observations  où  le  soleil  s'est  trouvé  très-près 
de  réquateur;  et,  au  contraire,  pour  déterminera»,  on  prendra  celles  où  il 
s^est  trouvé  le  plus  éloigné  de  ce  plan.  Diaprés  ce  que  nous  avons  vu ,  on  aura 
ainsi  pour  données  :  a  =  a^,a8go4>  ascension  droite  du  soleil  à  Toccident  de 
la  Lyre  lorsquUI  traverse  Péquateur  en  passant  du  sud  au  nord  de  ce  plan , 
après  le  midi  du  ai  mars  ,  et  ta  =  368,0721  exprimant  ses  plus  grandes  dé* 
clinaisons  aux  époques  des  solstices.  Après  ces  valeurs ,  on  pourra  se  donner 
a  arbitrairement  et  calculer  d.  Or,  si  Ton  effectue  ce  calcul  pour  tel  jour  que 
Ton  voudra,  la  valeur  de  ^ s'accordera  toujours  avec  la  déclinaison  du  soleil 
rapportée  dans  notre  tableau  d'observations,  on,  du  moins,  les  écarts,  si 
Ton  en  trouve,  seront  presque  infiniment  petits.  Cette  comparaison  prou- 
vera, de  la  manière  la  plus  rigoureuse,  que  l'orbite  décrite  par  le  soleil  est 
réellement  un  grand  cercle  de  la  sphère  céleste ,  et  le  grand  cercle  que  nous 
venons  d'assigner. 

Quand  on  voudra  faire  Tépreuve  précédente  pour  un  jour  donné,  on  pren- 
dra, dans  la  dernière  colonne  du  tableau,  la  valeur  de  a  qui  est  propire  à  l'ob- 
servation de  ce  jour  ;  puis ,  ayant  formé  la  différence  a  —  a,  on  la  multipliera 
par  40  pour  la  transformer  en  grades.  Alors ,  afin  de  n'avoir  pas  trop  de  con- 
versions à  effectuer,  on  achèvera  le  calcul  avec  les  Tables  décimales  de  sinus 
et  de  tangentes  qui  se  trouvent  annexées  aux  Tables  sexagésimales ,  dans  les 
éditions  deCallet.  Lorsqu'on  aura  obtenu  ainsi  la  valeur  de  la  déclinaison  d, 
on  la  comparera  à  celle  du  même  jour  qui  a  été  trouvée  par  l'observation , 
et  qui  eat  rapportée  dans  Tavant-dernière  colonne  du  tableau. 
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J*  prends  comme  exemple  le  i*''  mai  1807. 

Pour  ce  jour-là,  notre  tableau  donne,  eu  temps..  ...         a  =x    3^,33695 
J'en  soustrais  la  constante a  bs    a^  ,^S^^ 

Donc,  en  temps a— a  =     i'>, 04791 

£t  en  arc... a-^a.  s  418^^9164 

Alors,  au  moyen  des  Tables  décimales,  le  calcul  s'^acbève  comme  il  suit  : 

log  sln  (a  —  a)  =  ï",7866583 
logtangu  =  1,6375737 

logtangJ  =  7,4a423ao 

De  là  00  tire,  par  les  mômes  Tables,  d  =:=  i6Si'^527i9 
Or,  pour  ce  même  jour  i^**  mai, 
Tobservation  a  donné d  s=  16g'', .52787 

Donc,  excès  de  robservation 0%'  ,00068 

Si  Ton  vent  apprécier  cet  excès  en  mesures  sexagésimales ,  il  faudra  se 
rappeler  que,  diaprés  la  règle  de  couTersion  établie  au  tome  II,  page  a36, 
chaque  seconde  décimale,  ou  08,0001,  vaut,  en  secondes  sexagésimales, 
o*,3a4'  L^excès  trouvé  ici  étant  donc ,  en  secondes  décimalea,  6,8,  sa  valeur 
«n secondes  sexagésimalee  sera  o'*,^/ix6,B  ou  a'',2o3. 

Tel  sera  donc,  dans  cet  exemple,  Fécart  occasionnel  de  la  déclinaison 
observée ,  comparée  à  la  déclinaison  calculée  dans  une  orbite  plane.  Or,  ai 
ToD  considère  que  les  éléments  constants  a,  ai,  qui  caractérisent  le  plan  où 
nous  plaçons  Tastre,  ont  été  déterminés  seulement  par  un  procédé  approxi^ 
malif ,  ou  concevra  que  nous  ne  pouvions  pas  espérer  un  plus  grand  accord, 
d'autant  qu^une  partie  de  cet  écart  peut  être  légitimement  attribuée  aux 
petites  incertitudes  que  comporte  Tobservation  elle-môme.  Enfin  nous  re- 
coonaitrons  plus  loin  que  Torbe  solaire  n^est  pas  tout  à  fait  plane  ;  mais  on 
voit  déjà ,  par  cet  exemple ,  qu^elle  ne  peut  différer  du  plan  que  par  des 
quantités  excessivement  petites,  dont  Pappréciation  devra  exiger  le  concours 
d'an  grand  nombre  d''observations. 

Ici  la  valeur  de  <i  —  a  s^est  trouvée  moindre  qu^nne  demi-circonférence  ou 
200  grades;  son  sinus  était  par  conséquent  positif,  ce  qui  a  rendu  pareil- 
lement positif  tang  d.  La  valeur  positive  de  d  que  nous  en  avons  déduite 
appartenait  à  une  déclinaison  boréale,  et  nous  Tavons  employée  commo 
telle. 

Ceci  entraine  une  conséquence  conventionnelle.  Lorsque  la  valeur  de 
a  —  a ,  convertie  en  arc ,  se  trouvera  surpasser  une  demi-circonférence  ou 
aoo  grades ,  son  sinus  deviendra  négatif  et  communiquera  son  signe  à  tang  d. 
Alors  on  donnera  ce  môme  signe  à  Tare  d,  et  on  remploiera  comme  repré- 
sentant une  déclinaison  australe. 
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Pour  légitimer  cette  double  interprétation  analytique ,  il  faut  remarquer 
que  réquation  trigonométrie} ue  qui  exprime  tang  d  doit  être  employée  de 
manière  à  reproduire  successivement  tous  les  points  du  plan  auquel  on 
rapplique.  Or  cette  condition  sera  remplie  en  faisant  suivre  aux  déclinai- 
sons d  le  signe  de  sin  {a  —  a),  et  portant  les  positives  au  nord  de  Péquatear, 
les  négatives  au  sud,  chacune  au  degré  d^ascension  droite  a — a  qui  lui 
appartient. 

En  évaluant  les  différences  a  —  a  d'après  les  nombres  rapportés  dans  la 
dernière  colonne  de  notre  tableau ,  il  faudra  y  rétablir  au  besoin  la  conti- 
nuité de  la  numération  des  heures ,  que  Ton  a  occasionnellement  interrom- 
pue, en  y  marquant  seulement  Texcès  actuel  de  a  sur  lo  heures  de  Pborloge. 
Par  exemple ,  pour  combiner  les  deux  valeurs  de  a  relatives  aux  observations 
de  1808,  avec  0.^=2^,08^0^,  on  devra  ajouter  à  chacune  lo  heures,  afin 
qu'elles  se  trouvent  rapportées  à  la  même  origine  de  temps  que  a.  Par  une 
raison  semblable ,  si  Pon  veut  employer  les  valeurs  de  a  relatives  aux  ob- 
servations de  1806,  il  faudra  les  combiner  avec  a=  ia^,a8go4;  car  telle 
serait  Pezpression  de  «  rapportée  à  la  même  origine  de  temps. 

Ces  rectifications  occasionnelles  et  nécessaires  étant  supposées  faites,  les 
différences  a  —  a  se  trouveront  négatives  pour  toutes  les  observations  anté' 
rieures  à  Péquinoxe  vernal  de  1807  ;  et,  quand  on  les  aura  converties  en  arc , 
en  conservant  leur  signe ,  elles  seront  toutes  moindres  qu'une  demi-circon- 
férence ou  300  grades.  Cela  montre  qu'elles  appartiennent  à  des  points  de 
l'orbite  situés  au  sud  de  l'équateur,  antérieurement  à  Péquinoxe  vernal ,  et 
dont  la  distance  à  ce  point  en  ascension  droite  est  exprimée  par  les  valeurs 
correspondantes  des  arcs  négatifs  a  —  a ,  ainsi  obtenus.  On  prendra  donc  les 
sinus  de  ces  arcs,  que  l'on  affectera  du  signe  négatif,  et,  en  les  associant  à 
la  valeur  constante  de  tang  u  dans  l'expression  générale  de  tang<2,  on  ob- 
tiendra les  valeurs  négatives  de  </,  c'est-à-dire  les  déclinaisons  australes  qui 
y  correspondent. 
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NOTE  IL 

Sur  la  détermination  de  la  déclinaison  solsticiale  du  soleil 
par  la  combinaison  d'observations  faites  à  des  époques 
peu  distantes  des  solstices. 

Soit  D  la  déclinaison  du  soleil  déduite  de  sa  hauteur  méridienne  obserrée 
à  une  époque  peu  distante  du  solstice;  soient  ù  Tobliquité  de  Pécliptique , 
et  L  la  longitude  du  soleil  correspondante  è  la  déclinaison  D.  Cela  posé  , 
dans  le  triangle  sphcrique  rectangle  formé  par  la  longitude  L,  la  déclinai- 
son D  et  Tascension  droite ,  la  proportionnalité  des  sinus  des  angles  à  ceux 
des  cAtés  opposés  donnera 

sin  D  =  sin  6)  sin  L. 

Si  Tobservation  tombait  à  Tinstant  même  du  solstice ,  la  déclinaison  du 
soleil  serait  exactement  égale  à  Tobliquité  de  Técliptique,  et  sa  longitude 
sertit  égale  à  un  angle  droit.  On  aurait  donc  alors  D  =  ùetL  =  ioo  grades  ; 
mais  puisque,  par  supposition,  Tobservation  est  faite  très -près  de  cette 
époque ,  on  aura 

D  =  w  —  D',      L  =  ioo«r  —  L', 

ly  et  L'  étant  de  très-petites  quantités.  En  substituant  ces  valeurs  dans  la 
relation  précédente,  elle  devient 

sin  ft)  cos  D'  —  cos  e^.sin  D'  =  sin  di>.cos  L^ 

Ainsi  transformée,  elle  se  trouve  appartenir  à  cette  grande  classe  d'équations 
qui  revient  sans  cesse  en  astronomie,  où  le  sin  as  et  le  cosinus  d^ne  quan- 
tité que  Ton  sait  être  très-petite  entrent  Tun  et  l'autre  seulement  à  la  pre* 
mière  puissance.  Nous  avons  déjà  été  conduits  à  un  cas  pareil  dans  le  tome  III, 
page  79,  et  j^ai  exposé  alors  un  raisonnement  très-simple  par  lequel  on 
trouve  tout  de  suite  les  deux  premiers  termes  da  développement  qui  exprime 
le  sinus  du  petit  angle  inconnu ,  ce  qui  suffit  presque  toujours  ;  après  quoi 
on  peat  obtenir  au  besoin  tous  les  suivants  par  les  séries ,  comme  je  Tai 
expliqué  dans  la  Note  insérée  au  même  volume ,  page  87.  Employant  donc 
d'abord  ici  cette  même  forme  de  raisonnement,  dont  Tapplication  à  chaque 
cassera  aussi  courte  et  plus  évidente  que  d^en  rappeler  le  résultat,  nous 
voyons  d'abord  que,  sin  D'  devant  être  très-petit,  le  premier  terme  de  son 
évaloation  s'obtiendra  en  supposant  cos  D'  égal  à  +  1  j  ce  qui  donnera 
d'abord 

sin  D'  =  atang  ta  sin'jL', 

et  la  petitesse  convenue  de  L'  rendra,  en  effet,  cette  valeur  fort  petite;  de 


4^  ASTRONOMIE 

là  on  tire^  avec  une  approximation  de  Tordre  ultérieur, 

cosD'  =  (i— Bin«D')*=i  — A8in»D'  =  i  — atong'«iin*iL'. 

Substituant  donc  cette  valeur  plus  approchée  de  ces  D'  au  lieu  de  Tunité , 
dans  réquation  primitive ,  et  déga{*eant  de  nouveau  sin  D',  il  en  résultera 

sin  D'  =  2  tang  w  sin*  ^  L'  —  2  tang"  6»  sin*  {  h'  ; 

ce  sont  les  deux  premiers  termes  du  développement  de  sin  D'.  On  obtien- 
drait les  suivants  par  les  séries  indiquées  dans  la  Note  que  j^ai  citée;  mais 
ces  deux-là  su  (liront  jasqu^à  20  grades  du  solstice ,  c^est- à-dire  quand  même 
on  aurait  L'  =  2o  grades.  Cest  pourquoi  j  m^y  bornerai  dans  les  considé- 
rations générales  que  je  me  propose  d^exposer  ici. 

Au  moyen  de  cette  formule ,  on  peut  aisément  réduire  au  solstice  une  ob- 
servation de  hauteur  méridienne  du  soleil  faite  avant  ou  après  cette  époque, 
mais  toujours  à  un  intervalle  peu  éloigné.  Pour  cela  on  calculera,  par  les 
Tables  astronomiques  déjà  formées ,  quelle  a  dû  être  la  longitude  du  soleil 
à  répoque  de  Pobservation  ;  ce  sera  la  valeur  de  L.  On  la  retranchera  de 
loo  grades ,  et  le  reste  sera  L',  ou  la  distance  du  soleil  au  solstice  à  Tépoque 
de  Tobservation.  Connaissant  L',  on  aura  tout  de  suite  D'  par  la  formule 
précédente,  et  D',  ajouté  à  la  déclinaison  observée  D,  donnera  la  déclinaison 
solsticiale  D+D',  précisément  comme  si  on  Peut  observée  à  Pinstant  du 
solstice  même. 

Il  est  évident  que ,  dans  cette  manière  d''opcrer,  il  ne  peut  y  avoir  d^incer- 
titude  que  sur  la  valeur  de  L'  donnée  par  les  Tables  que  nous  supposons  im* 
parfaites.  Supposons  donc  que  cette  valeur,  au  lieu  d^ôtre  L',  soit  L'-h  e  =  Ju", 
c  étant  Terreur  que  les  Tables  comportent,  et,  pour  voir  Paltération  qui  en 
résultera  sur  D',  bornons-nous  au  premier  terme  de  sin  D',  qui  donne 

sin  D'  =  2  tang  w  sin*  jL'. 

Maintenant ,  si  Ton  suppose  que  la  substitution  de  L*  pour  U  change  D' 
en  D",  on  aura  de  -même 

sin  D"  =  2  tang  w  sin'  |  L". 

Retranchant  ces  deux  équations  Tune  de  Pautre,  et  mettant  pour  les  diffé- 
rences des  sinus  leurs  valeurs  en  fonction^  de  la  différence  des  arcs ,  on 
trouve 

8in|(D''-D')cos;(D''-f-D')  =  tangw8inHL''-L')8in|(L''-4-L'). 

D'^  —  D'  est  Terreur  de  la  déclinaison  solsticiale  correspondante  à  Terreur 
li"  —  L'  de -la  longitude.  Si  nous  nous  bornons  aux  premières  puissances  de 
ces  petits  arcs,  on  pourra  substituer  leur  rapport  à  oelui  de  leurs  sinus.  On 
pourra  ensuite  faire  L^  =  L'  et  D'^  =  D' dans  les  autres  termes  de  Téquation  ; 
on  aura  ainsi 

D"  —  D'  =  g^angfasinL" 
cosD* 
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On  jieat  encore  simplifier  un  peu  cette  expression  eu  substituant  Tunité  au 
dénominateur  cosD%  car^  dans  ce  calcul,  nous  nous  bornons  à  la  première 
puissance  de  sin  D'^;  et  comme  cos  O''  =  i  —  2sin*4D",  on  volt  que  la  dif- 
férence de  cosD''  à  Tunité  est  de  Tordre  des  termes  que  nous  négligeons. 
On  aura  donc  ainsi ,  par  une  approximation  suffisante , 

D"  —  D'  =  e  tang  ta .  sin  L". 

On  Toit  par  cette  formule  que  Terreur  de  la  déclinaison  est  bien  moindre 
qae  Terreur  e  de  la  longitude ,  puisque  celle-ci  est  multipliée  par  le  facteur 
sin  L',  qui  est  très-petit  dans  les  observations  faites  à  peu  de  distance  du 
solstice ,  et  qui  devient  nul  au  solstice  même.  Pour  en  apprécier  Tinfluenee, 
supposons  que  Ton  n'hait,  pour  évaluer  h^y  que  des  Tables  imparfaites ,  qui 
puissent  donner  une  erreur  d'un  demi.jour  sur  Tinstant  du  solstice,  et,  par 
conséquent,  une  erreur  deosr,55  sur  la  longitude,  de  sorte  qu^on  ait  e=os^,55; 
alors  ii  faudrait  se  borner  à  observer  le  plus  près  possible  du  solstice ,  par 
exemple  le  jour  du  solstice  même.  Dans  ce  cas,  la  distance  au  solstice  étant 
au  plus  d'un  demi-jour,  il  est  clair  queL'^  serait  au  plus  égal  à  osr,55,  en 
supposant  le  mouvement  diurne  du  soleil  égal  à  i<^,i,  comme  nous  Tavons 
fait  dans  le  texte.  Dans  ces  suppositions  exagérées  on  aurait 

D"  —  D'  =  osr^55.sinoery55.tang  26*',  0730, 

en  prenant  26^^,0720  pour  Tobliquité  de  Fécliptique.  Cette  formule,  évaluée 
numériquement  par  les  Tables  trigonométriques,  donne  D'^— D'^oS^yGosoG, 
ou  6'',7  en  mesures  sexagésimales. 

Mais  si,  an  lieu  d'employer  de  pareilles  Tables  pour  calculer  h" y  on  en 
emploie  d'autres  moins  imparfaites  dont  Terreur  soit  100  fois  plus  petite  et 
ne  s^élève  qu'à  oSr,oo55 ,  Terreur  de  la  déclinaison  solsticiale,  conclue  d'une 
observation  faîte  le  jour  même  du  solstice ,  deviendra  aussi  loo  fois  moindre 
et  sera  réduite  à oK', 0000206,  ou  o"  ,067  en  mesures  sexagcaimales ,  quantité 
déjà  presque  insensible. 

Une  erreur  de  ùSr,oo55  sur  la  longitude  du  soleil  répond  à  5  minutes  de 
temps  décimal ,  ou  à  o^,o5oo ,  à  raison  de  i8r,i  pour  un  jour.  Dans  nos  Tables 
astronomiques  actuelles ,  Terreur  en  temps  s'élève  bien  rarement  à  o^,ooo5o, 
ce  qui  réduit  proportionnellement  Terreur  e  de  la  longitude  à  oirr  ,oooo55,  en 
sorte  qti'à  égale  distance  du  solstice,  elle  est  100  fois  moindre  que  la  précédente. 
Verreur  correspondante  de  la  déclinaison  solsticiale  deviendra  donc  aussi 
ioo  fois  plus  petite ,  c^est-à-dire  qu'elle  se  trouvera  réduite  à  0^,000000206 , 
quantité  tout  à  fait  insensible.  En  raison  de  cette  petitesse ,  on  peut  ne  pas 
borner  les  observations  au  jour  même  du  solstice,  comme  nous  venons  de 
le  supposer.  On  peut  les  étendre  jusqu'à  quinze  jours  avant  et  après  le  sol- 
stice, sans  que  Terreur  des  Tables  devienne  sensible  par  la  réduction. 

On  trouvera  à  la  fin  de  ce  livre  un  exemple  numérique  de  ces  réductions 
au  solstice. 
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CHAPITRE    III. 

Du  calendrier. 

24.  C'est  le  mouvement  du  soleil  qui  détermine  les  diverses  pé- 
riodes employées  dans  la  société  pour  la  distribution  du  temps.  Le 
choix  de  ces  périodes  et  Tordre  de  cette  distribution  composent 
ce  que  Ton  appelle  le  calendrier.  Je  me  propose  surtout  ici  de 
spécifier  la  forme  qu'on  lui  a  maintenant  donnée  dans  le  monde 
chrétien,  parce  que  c'est  le  calendrier  chrétien  qui  est  employé 
généralement  dans  les  Tables  astronomiques  modernes  pour  l'énu- 
mération  des  temps.  Je  remettrai  à  un  chapitre  ultérieur  l'exposi- 
tion de  son  synchronisme  avec  les  autres  institutions  analogues  dont 
la  connaissance  est  le  plus  nécessaire  pour  Tétude  de  Tastronomie 
ancienne,  de  la  chronologie  et  de  Thistoire. 

25.  Le  temps  que  le  soleil  emploie  à  revenir  au  même  équinoxe, 
ou  en  général  au  même  point  de  l'écliptique ,  forme  Vannée  tro- 
pique.  Sa  durée  a  de  tout  temps  intéressé  les  hommes.  C'était^  en 
effet ,  une  mesure  naturelle  des  travaux  qui  demandent  de  longs 
intervalles ,  et  qui  dépendent  du  changement  des  saisons  :  sa  con- 
naissance était  nécessaire  pour  l'agriculture ,  le  commerce  et  les 
voyages  ;  aussi  a-t-on  mis  beaucoup  de  soin  à  la  déterminer. 

Ce  qui  se  présente  d'abord  de  plus  simple ,  c'est  de  savoir  com- 
bien l'année  contient  de  jours  solaires,  sans  avoir  égard  à  leur 
inégalité.  Dans  le  chapitre  IV  du  tome  P*",  j'ai  exposé  plusieurs 
procédés  d'observation  que  la  nécessité  a  suggérés  aux  anciens 
peuples,  pour  obtenir  ce  résultat  avec  une  approximation  qui 
suffisait  à  leurs  besoins  sociaux.  Le  plus  simple  consiste  à  compter 
le  nombre  de  jours  après  lesquels  le  soleil ,  dans  la  période  de  sa 
course  annuelle ,  revient  se  lever  ou  se  coucher  au  même  point  de 
l'horizon.  Un  autre  procédé  plus  raffiné ,  et  peut-être  moins  exact, 
consiste  à  ériger,  sur  un  plan  horizontal ,  un  style  vertical  recti- 
ligne,  invariablement  fixe,  et  à  mesurer  chaque  jour  la  plus 
petite  longueur  des  ombres  qu'il  projette  successivement.  Ce  sera 
l'ombre  méridienne.  Le  jour  de  l'année  où  elle  se  trouvera  la  plus 
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courte  sera  celui  du  solstice  d'été.  Le  jour  où  elle  se  trouvera  la 
plus  longue  sera  celui  du  solstice  d'hiver,  et  le  nombre  de  jours 
écoulés  entre  deux  retours  consécutifs  du  soleil  au  même  solstice 
donnera  la  durée  entière  de  sa  révolution.  Après  quelques  épreu- 
ves ainsi  réitérées,  on  trouverait  évidemment  que  l'année  tropique 
contient  environ  trois  cent  soixante-cinq  jours. 

On  a  pu  se  borner  d'abord  à  ce  résultat,  mais  son  inexactitude 
n'a  pas  dû  tarder  à  devenir  sensible,  par  l'accumulation  des 
erreurs.  £n  observant  le  même  solstice  pendant  plusieurs  années 
consécutives,  on  le  voit  arriver  plus  tard  qu'il  ne  devrait,  si 
l'année  était  exactement  de  365  jours.  L'erreur  est  de  quinze 
jours  en  soixante  ans ,  et  d'un  mois  entier  de  trente  jours  après 
cent  vingt  ans;  il  devient  donc  impossible  de  la  méconnaître  si 
l'observation  qui  a  donné  l'évaluation  première  est  réitérée  après 
de  tels  intervalles  et  comparée  à  une  énumération  continue  des 
jours  écoulés.  On  a  su ,  par  là ,  que  l'année  était  plus  grande  d'un 
quart  de  jour  qu'on  ne  l'avait  faite  d'abord ,  et  l'on  a  pris  pour 
sa  durée  365^,25. 

Cette  évaluation  a  été  connue  et  adoptée  par  les  Chinois  depuis 
un  temps  immémorial.  Us  la  fondaient  sur  des  longueurs  d'om- 
bres mesurées  aux  solstices  d'hiver  successifs.  Les  Grecs  l'ont 
aussi  connue  de  bonne  heure,  soit  par  eux-mêmes,  d'après  des 
longueurs  d'ombres  observées  aux  solstices  d'été ,  soit  comme  une 
notion  qui  leur  venait  de  peuples  plus  anciens ,  et  qu'ils  n'ont 
fait  que  vérifier  ainsi. 

26.  Cette  seconde  estimation,  beaucoup  plus  approchée  que  la 
première,  est  encore  bien  loin  d'être  exacte  ;  et  l'on  s'en  aperçoit 
de  la  même  manière  ',  par  l'erreur  qu'elle  donne  après  de  longs 
intervalles  de  temps,  continûment  énumérés.  Mais  la  recherche  de 
son  erreur  suppose  déjà  le  sentiment  de  la  précision  scientifique. 
La  plus  ancienne  notion  que  nous  ayons  qu'on  l'ait  remarquée 
nous  vient  des  Grecs.  Hipparque,  en  comparant  une  observation 
de  solstice  faite  par  lui-même ,  avec  une  autre  faite  par  Aristarque , 
cent  quarante-cinq  ans  auparavant ,  trouva  que  le  dernier  solstice 
était  arrivé  un  demi-jour  plus  tôt  qu'il  n'aurait  dû,  si  l'année  eût  été 
de  565J,25  ;  c'était  donc  oJ,5  d'erreur  en  cent  quarante-cinq  ans, 
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OU  -^  de  jour  par  année.  Diaprés  beaucoup  de  comparaisons 
effectuées  ainsi,  Hipparque  adopta  en  moyenne  yj-j-  ou  o*,oo3333, 
ce  qui ,  retranché  de  865^,25 ,  donne  la  longueur  de  l'année  égale 
à  865^,246667.  Mais,  dans  un  Traité  spécial  qu'il  avait  composé 
sur  ce  sujet,  et  qui  malheureusement  n'est  pas  arrivé  jusqu'à 
nous,  il  déclara  ,  au  dire  de  Ptolémée,  que  les  observations  an- 
térieures desquelles  il  avait  déduit  ce  résultat  ne  lui  semblaient 
ni  assez  anciennes  ni  assez  précises,  pour  qu'il  s'en  rînt  complè- 
tement assuré. 

27.  On  verra  plus  loin  que  la  théorie  de  l'attraction  nous 
met  aujourd'hui  en  état  de  calculer  qu'à  l'époque  d'Hipparque, 
î  28  ans  environ  avant  l'ère  chrétienne ,  la  véritable  durée  moyenne 
de  l'année  solaire  était  365^,242892,  plus  longue  qu'à  présent 
de  oJ,oooi28,  et  plus  courte  de  oJ,oo4275  qu'Hipparque  ne  la 
supposait.  L'erreur  des  anciennes  évaluations  tient  surtout  h 
l'inexactitude  des  observations  des  solstices.  En  effet,  les  hauteurs 
méridiennes  du  soleil,  croissant,  vers  cette  époque,  par  des 
degrés  insensibles ,  l'ombre  du  style  suit  les  mêmes  périodes ,  et  il 
est  impossible  de  reconnaître  exactement  l'instant  où  le  soleil  doit 
arriver  au  solstice.  On  évite  cet  inconvénient ,  si  Ton  prend  pour 
termes  de  comparaison,  non  plus  les  retours  du  soleil  à  un  sol- 
stice de  même  dénomination ,  mais  son  retour  à  toute  autre  phase 
de  sa  route  annuelle,  dont  l'identité  se  reconnaisse,  tant  par  l'é- 
galité des  ombres  méridiennes,  que  par  l'égalité  de  leurs  varia- 
tions diurnes  pour  s'allonger  ou  se  raccourcir.  L'intervalle  de 
temps  compris  entre  deux  époques  consécutives  ainsi  choisies, 
donnera  de  même  la  durée  d'une  seule  année ,  et  la  comparaison 
faite  entre  deux  époques  pareilles,  séparées  par  plusieurs  révolu- 
tions complètes  de  l'astre ,  en  fournira  une  évaluation  moyenne 
plus  exacte. 

C'est  surtout  vers  les  équinoxes  que  ce  genre  d'observation  doit 
se  faire  avec  le  plus  d'avantage ,  parce  qu'alors  les  hauteurs  méri- 
diennes du  soleil  changent  très-sensiblement  d'un  jour  à  l'autre. 
Aussi  Hipparque  observa-t-il  plusieurs  équinoxes  dans  cette. inten- 
tion. Mais  l'imperfection  de  ses  instruments  était  trop  grande  pour 
qu'il  put  conclure  la  longueur  de  l'année  par  des  observations 
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aussi  rapprochées  les  unes  des  autres  ;  et  il  fallait  attendre  un 
grand  nombre  de  siècles  pour  que  leur  incertitude  fut  compensée 
par  réloignement.  Aujourd'hui  que  la  perfection  des  instruments 
a  rendu  les  observations  beaucoup  plus  sûres ,  cette  méthode  est 
encore  celle  que  les  astronomes  mettent  en  usage  pour  détermi- 
ner la  vraie  longueur  de  Tannée  tropique.  Mais  les  gnomons  à 
style,  dont  se  servaient  les  Grecs,  n'auraient  jamais  pu  leur  en 
donner  une  évaluation  exacte,  même  en  employant  cette  méthode, 
à  cause  de  l'incertitude  que  comporte  l'observation  de  l'extrémité 
de  Fombre ,  comme  nous  l'avons  remarqué  dans  le  tome  P**. 

S8.  Si  le  mouvement  propre  du  soleil  était  parfaitement  uni- 
forme ,  il  suffirait  d'observer  deux  équinoxes  avec  toute  la  préci- 
sion des  procédés  que  nous  avons  décrits;  et  en  comptant  le 
nombre  de  jours ,  et  de  fractions  de  jours  solaires ,  qui  se  seraient 
écoulés  entre  ces  deux  époques ,  ce  nombre  serait  la  vraie  longueur 
de  l'année.  Mais  les  inégalités  du  mouvement  propre  du  soleil 
altèrent  cette  simplicité ,  et  rendent  le  problème  beaucoup  plus 
difficile.  Car  il  en  résulte  que  cet  astre  ne  revient  pas  toujours 
aux  mêmes  équinoxe^ ,  après  des  intervalles  de  temps  exactement 
égaux  ;  et  comme  les  causes  et  les  effets  de  ces  variations  ne  peu- 
vent être  appréciés  que  par  la  théorie  de  la  pesanteur  universelle , 
on  voit  qu'il  faut  s'élever  jusque-là  avant  de  pouvoir  dépouiller 
complètement  le  mouvement  du  soleil  de  ces  irrégularités ,  et  par 
conséquent  aussi  avant  de  déterminer  avec  la  dernière  précbion 
la  durée  moyenne  de  l'année  tropique.  Ceci  est  encore  un  nouvel 
exemple  des  approximations  successives  auxquelles  l'astronomie 
est  sans  cesse  obligée  d'avoir  recours. 

Nous  pouvons  toutefois  éluder  une  partie  de  ces  difficultés,  et 
trouver  dès  à  présent ,  sans  aucune  pétition  de  principes ,  tme 
valeur  très-approchée  de  Tannée  moyenne.  En  effet ,  on  verra,  par 
la  suite ,  que  les  inégalités  du  mouvement  du  soleil  sont  de  deux 
sortes.  Les  unes,  que  Ton  appelle  périodiques,  se  développent 
tout  entières  dans  Tinlervalle  d'une  année  ou  d'un  petit  nombre 
d'années;  et,  après  cet  intervalle  de  temps,  elles  se  compensent 
d'elles-mêmes,  en  repassant  par  les  mêmes  valeurs  ;  de  sorte  qu'elles 
font  osciller  continuellement  le  soleil  autour  d'un  état  moyen  dont 
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il  s'écarte  peu.  Les  autres  inégalités,  au  contraire,  sont  comprises 
clans  des  périodes  si  longues,  qu'on  les  a  nommées  séculaires yet  elles 
ont  été  continuellement  croissantes  ou  décroissantes  depuis  les  plus 
anciens  astronomes  jusqu'à  nous.  Leurs  effets  accumulés  doivent 
donc  inévitablement  se  fairesentir  dans  la  comparaison  des  anciennes 
observations  avec  les  nôtres.  Mais  il  n'en  est  pas  de  méaie  des 
inégalités  périodique^  ;  celles-ci  ont  dû  se  compenser  d'autant  plus 
de  fois ,  qu'il  s'est  écoulé  plus  de  temps  entre  les  époques  que  l'on 
compare.  Par  conséquent ,  tous  leurs  effets  intermédiaires  doivent 
disparaître  quand  on  compare  des  équinoxes  fort  éloignés,  et  il  ne 
doit  rester  de  leur  influence  que  ce  qui  appartient  à  la  première 
époque  et  à  la  dernière.  Or,  cette  influence  s'affaiblit  beaucoup 
dans  le  résultat  moyen  où  elle  est  divisée  par  le  nombre  des  années 
comprises  entre  les  observations  que  l'on  compare,  et  l'on  pourrait 
imaginer  des  observations  assez  éloignées  les  unes  des  autres , 
pour  que  l'effet  des  erreurs  extrêmes  fut  tout  à  fait  insensible. 
C'est  absolument  ce  même  principe  qui  fait  que,  dans  les  obsei*va- 
tions  au  cercle  répétiteur,  l'arc  moyen  n'est  affecté  que  des  erreurs 
extrêmes,  et  nullement  des  défauts  intermédiaires  de  la  division. 

L'année  moyenne  conclue  de  cette  manière ,  par  la  comparaison 
d'un  de  nos  équinoxes  avec  un  ancien  éqninoxe,  obsarvé,  par 
exemple,  par  Hipparque,  pourrait  donc  être  regardée  comme  in- 
dépendante des  inégalités  périodiques  du  mouvement  du  soleil, 
et  affectée  seulement  par  les  inégalités  séculaires.  Mais,  outre  que 
celles-ci  sont  fort  petites,  on  conçoit  qu'elles  n'ont  pu  être  déter- 
minées et  corrigées  que  dans  une  seconde  approximation.  Par  con- 
séquent ,  il  ne  faut  pas  espérer  de  les  éviter  d'une  autre  manière. 
Seulement ,  après  avoir  prévenu  de  leur  existence ,  nous  suppose- 
rons, pour  abréger,  qu'on  y  a  eu  égard ,  et  nous  emploierons  dès 
à  présent,  pour  la  durée  définitive  de  l'année  moyenne  à  l'époque 
actuelle,  365^,242264.  C'est  le  résultat  que  Delarabre  a  obtenu  en 
comparant  un  très-grand  nombre  d'observations  d'équinoxes  faites 
avec  toute  la  précision  de  l'astronomie  moderne,  et  corrigées  de 
toutes  les  inégalités  périodiques  dont  le  mouvement  du  soleil  est 
affecté.  Cette  espèce  d'anticipation ,  dont  nous  avons  déjà  fait  plu- 
sieurs fois  usage,  n'ôte  rien  à  la  rigueur  des  raisonnements,  quand 
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OD  en  conçoit  bien  Tesprit ,  et  qu'on  y  voit  seulement  un  moyen 
d'éTiter  la  nécessité  de  revenir  sur  ses  pas ,  pour  effectuer  les 
approximations  successives  que  les  astronomes  ont  employées  et 
dont  il  suffit  de  bien  sentir  la  nécessité. 

29.  Pour  appliquer  ces  résultats  à  la  vie  civile ,  et  rendre  leur 
usage  vulgaire ,  il  faut  les  présenter  dégagés  des  fractions  qui  les 
accompagnent  et  qui  les  rendraient  trop  difficiles  à  retenir. 

La  première  idée  qui  se  présente ,  c'est  de  négliger  ces  fractions. 
On  a  dès  lors  des  années  de  trois  cent  soixante-cinq  jours.  Elles 
ont  été  autrefois  employées  par  les  Égyptiens  qui  en  ont  conservé 
lusage  pendant  beaucoup  de  siècles.  Les  365  jours  qui  composent 
cette  période  formant  une  somme  moindre  que  la  durée  d'une 
année  solaire ,  elle  se  trouvait  toujours  révolue  avant  que  celle-ci 
fût  terminée.  En  conséquence,  chaque  jour  égyptien,  d'une  déno- 
mination fixe ,  revenait  plus  tôt  que  la  phase  solaire  avec  laquelle  il 
avait  précédemment  coïncidé  ;  et ,  reculant  ainsi  devant  elle ,  de 
plus  en  plus ,  à  chaque  retour,  il  se  transportait  successivement 
dans  toutes  les  saisons.  C'est  pourquoi  les  chronologistes  et  les 
astronomes  ont  appelé  cette  forme  d'année ,  une  année  vague. 
Geminus,  écrivain  grec,  quelque  peu  postérieur  à  Hipparque , 
rapporte  que  les  Égyptiens  s'accommodaient  de  ce  trans{>ort,  en 
disant  que  toutes  les  parties  des  saisons  se  trouvaient  ainsi  succes- 
sivement sanctifiées  par  les  fêtes  et  les  sacrifices  attachés  à  chacun 
des  365  jours  de  leur  calendrier.  Ils  auraient  pu  en  donner  des 
raisons  meilleures.  Car,  d'abord,  le  fait  de  son  déplacement  étant 
une  fois  accepté  ou  justifié ,  elle  était  si  commode  par  la  simpli* 
cité  de  sa  numération,  que  Ptolémée  l'a  préférée  à  toute  autre  pour 
la  construction  de  ses  Tables  astronomiques,  quoiqu'il  connût  bien 
la  période  de  365^1  qui ,  de  son  temps,  état  employée  dans  le  ca- 
lendrier romain  à  Alexandrie  d'Egypte,  où  il  résidait.  Ensuite, 
pour  appliquer  au  ciel  leur  année  vague ,  les  Égyptiens  avaient 
seulement  à  constater  le  cours  naturel  du  soleil  et  de  la  lune  dans 
la  série  des  jours,  sans  se  mettre  en  peine  de  les  c(thcilier ,  comme 
les  Grecs  et  les  Romains  s'efforcèrent  si  longtemps  et  si  vainement 
de  le  faire.  Nous  avons  hérité  d'eux  cette  préoccupation  ;  et  l'a- 
doption de  la  religion  chrétienne  nous  en  a  fait  une  nécessité, 
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parce  que  plusieurs  fêtes  principales  de  Tannée  y  sont  attachées 
fixement  à  certaines  phases  solaires  et  lunaires.  Or  la  période  de 
365  jours  détruirait  rapidement  cette  concordance.  En  effet,  ad- 
mettons, pour  notre  temps,  l'année  solaire  moyenne  égale  à 
365^,242264;  chaque  année  de  365  jours  révolue  se  trouvera  en 
arrière  sur  le  soleil  de  0^,242264»  ou  un  peu  moins  que  j  de  jour 
Donc,  après  1 5o8  années  pareilles,  ce  retard  accumulé  i5o8  fois  for- 
mera 365J,334  1 1 2,  ou  une  année  solaire  complète,  plus 0^,091848. 
Alorschaquejour  vague  de  dénomination  fixe,  après  avoir  par- 
couru tontes  les  saisons,  sera  revenu  presque  rigoureusement  à  la 
même  phase  solaire  moyenne  avec  laquelle  il  avait  d'abord  coïn- 
cidé. Au  temps  d'Hipparque,  si  Ton  suppose  l'année  solaire  moyenne 
égale  à  365^,2424,  le  même  retour  devait  s'opérer  après  1 5o6  pério- 
des de  365  jours,  produisant  un  retard  total  de  365^,o544  9  ou  une 
année  solaire  complète  moins  oJ,i88.  Ce  nombre  i5o6  n'est  men- 
tionné par  aucun  écrivain  ancien  ;  mais,  comme  ils  supposaient  gé- 
néralement l'année  âolaire  égale  à  365J|  juste,  ils  arrivaient,  par 
le  même  mode  de  computation ,  à  un  résultat  inexact  qu'ils  ont 
universellement  répété.  En  effet ,  suivant  cette  évaluation  fautive, 
les  phases  solaires  se  trouvaient  retardées  d'un  jour  après  4  pério- 
des de  365;  donc,  après  4  fois  365  ou  1460  périodes  pareilles, 
elles  étaient  retardées  de  365  jours  ou  d'une  année  vague  com- 
plète qui  devait  encore  s'écouler  avant  de  les  rejoindre;  ce  qui  en 
portait  le  nombre  total  à  i46i,  et  non  pas  à  i5o6,  comme  nous  le 
trouvons  pour  le  temps  d'Hipparque,  résultat  qui  a  encore  sub- 
sisté, sans  erreur  sensible,  à  des  époques  beaucoup  plus  ancien- 
nes (*).  Aussi  Geminus  et  tous  les  écrivains  postérieurs  qui  ont 


(*)  Ces  résultats  seront  plus  facilement  saisis  en  mettant  en  regard  les 
nombres  des  diverses  espèces  d^années  qui  approchent  le  plus  de  contenir  un 
même  nombre  entier  de  jours.  Soient  S  la  durée  de  Tannée  solaire  moyenne 
en  jours ,  â  chaque  époque  que  Ton  veut  considérer  ;  V  le  nombre  constant 
365  que  contient  l'année  vagne  égyptienne.  Comptons  les  temps  en  années  fixes 
de  365 1  jours ,  à  partir  de  Tère  chrétienne ,  comme  ou  le  fait  dans  nos  Tables 
astronomiques,  en  désignant  par  le  frigne  •+•  les  époques  postérieures  à  cette 
ère ,  et  les  antérieures  parle  signe — .  Ceci  convenu,  si  Pou  adopte  les  valeurs 
de  S  qui  se  déduisent  des  formules  théoriques  de  la  Mécanique  céleste,  on 
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7oaia,  comme  lui,  mentionner  la  révolution  de  Tannée  vague 
égyptienne  dans  l'année  solaire ,  ont-ils  adopté  ce  même  nombre 
1461  pour  en  exprimer  la  durée;  mais  Terreur  de  leur  calcul 
s'élevant  ainsi  à  /{5  ou  46  ans  vagues ,  elle  n^aurait  pas  pu  échap* 
per  aux  observations  les  plus  grossières  si  les  Égyptiens  avaient 
effectivement  suivi  la  marcbe  de  leur  année  dans  les  phases  solai- 
res, avec  une  énumératîon  continue  des  jours,  pendant  une  de  ses 
révolutions  entières  ;  et  comme  nous  savons  ^  par  les  monuments, 
qu'ils  ont  employé  usuellement  Tannée  vague  de  365  jours  pen- 
dant un  intervalle  de  temps  beaucoup  plus  considérable,  nous 
devons  en  conclure  que  la  continuité  des  observations ,  ou  de  la 
transmission  des  dates  égyptiennes,  a  dû  être  interrompue  de  ma- 
nière à  empêcher  la  comparaison  astronomique  des  époques  extrê- 
mes. Des  considérations  historiques  concourent  à  rendre  ce  fait 
très-probable  :  cela  explique  pourquoi  Ptolémée  n'a  employé ,  ni 
même  mentionné  aucun  phénomène  astronomique  qui  eût  été 
anciennement  observé  par  les  Égyptiens  (*). 

aura  les  égalités  suivantes  : 

J  j 

En  — 4^5o,  S  =  365,242600;     i5o6V  =  i5o5S  —  o,ii3o. 

En  —  25o,  S  =  365,t24^oo;    i5o6V  =  i5o5S  -+-  0,1880. 

En  —  ia8,  S  =  S65, 14^392;     i5o6V  =  i5o5S  -h  0,2004. 

Oa  Yoit  par  ce  tableau  que,  pendant  toute  la  durée  que  l^on  puisse  idéa- 
lement attribuer  à  Tempire  égyptien,  i5o6  années  vagues  de  365  jours  ont 
été  sensiblement  égales  b.  i5o5  années  solaires  vraies;  mais  je  prouverai  plus 
loin  que  Tannée  usitée  en  Egypte  n^a  été  portée  à  ce  nombre  de  365  qu^à 
Tépoque  —  i7''0,  et  qu^antérieuremeut  elle  était  bornée  à  36o  jours  ;  elle 
était  donc  dès  lors  vague  dans  Tannée  solaire,  et  revenait  concourir  avec  elle 
bien  plus  rapidement  qu'elle  ne  fit  depuis  qu''on  Teut  complétée. 

Si  Ton  nomme  de  même  J  la  durée  de  Tannée  composée  de  365  { jours , 
on  aura  identiquement 

i46iV  =  i46oJ; 

c^est  le  rapport  d'équivalence  que  les  écrivains  grecs  et  latins  ont  inexacte* 
ment  supposé  entre  Tannée  vague  de  365  jours  et  Tannée  solaire. 

{*)  Mémoire  sur  plusieurs  points  d'Astronomie  ancienne.  {Académie  des 
Sciences,  tome  XX.) 
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50.  En  se  donnant  comme  nous  ,  pour  condition,  de  mainlenir 
le  calendrier  en  concordance  constante  avec  les  phases  solaires,  on 
aurait  à  prendre  un  parti,  en  apparence  bien  simple.  On  pourrait 
faire  abstraction  du  nombre  de  jours  que  contient  l'année  usuelle, 
et  en  regarder  le  commencement  et  la  fin  comme  des  phénomènes 
astronomiques,  que  Ton  fixerait  par  les  retours  du  soleil  à  un  même 
équinoxe.  Telle  a  été  pendant  quelque  temps  en  France  Tannée 
prescrite  par  la  loi.  Elle  commençait  à  minuit,  avec  le  jour  dans 
lequel  arrivait  Téquinoxe  vrai  d'automne,  à  Paris.  Chaque  année 
était  divisée  en  douze  mois  de  trente  jours ,  après  lesquels  on  pla- 
çait cinq  jours ,  que  l'on  nommait  complémentaires»  Cette  manière 
de  compter  les  années  avait  pour  ère,  c'est-à-dire  pour  origine  , 
le  22  septembre  1792,  jour  de  la  fondation  de  la  République.  Mais 
comme  les  retours  du  soleil  au  même  équinoxe  ne  comprennent  pas 
un  nombre  entier  de  jours,  et  qu'il  s'y  joint  une  fraction,  on  voit 
qu'en  adoptantcette  méthode,  les  années  ne  sont  plus  des  périodes 
de  temps  faciles  à  décomposer  en  jours  ;  ce  qui  est  un  très-grand 
défaut  pour  la  chronologie,  déjà  embarrassée  par  tant  d'autres 
incertitudes. 

5i .  Pour  éviter  ces  inconvénients,  on  a  imaginé  la  méthode  des 
intercalations.  Elle  consiste  à  donner  à  l'année  civile  365  jours  , 
en  prenant  soin  de  corriger  la  petite  erreur  annuelle,  avant  qu'elle 
se  soit  accumulée,  et  lorsqu'elle  s'élève  seulement  à  un  jour.  De 
cette  manière ,  les  corrections  sont  assez  fréquentes  ;  mais  aussi  Van- 
née civile  ne  fait  qu'osciller  dans  des  limites  peu  étendues,  autour 
de  l'année  moyenne  véritable,  et  l'influence  de  cette  erreur  sur  les 
travaux  de  la  société  est  tout  à  fait  insensible.  On  sent  d'ailleurs 
qu'il  ne  faut  s'occuper  ici  que  de  l'année  moyenne  ;  car,  pour  les 
usages  civils ,  on  n'a  pas  besoin  de  tenir  compte  des  petites  inégali- 
tés périodiques  qui  font  varier  les  retours  du  soleil  à  un  même 
équinoxe,  tantôt  en  plus ,  tantôt  en  moins. 

L'intercalation  la  plus  simple  est  celle  d'un  jour  tous  les  quatre 
ans.  Elle  suppose  l'année  moyenne  de  365J,25,  ou  365  jours  un 
quart ,  ce  qui  est  peu  différent  de  la  vérité.  Cette  intercalation  fut 
prescrite  par /i/to  César,  et  prit,  de  lui,  le  nom  de  correction  ju- 
lienne. Il  est  très  -  présuroable  qu'elle  vient  originairement  des 
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égyptiens,  qui  paraissent  l'avoir  eonnue  très-anciennement  sans  en 
faire  un  usage  pratique,  lui  préférant  leur  année  vague  de  365 
jours,  dont  le  déplacement  progressif,  dans  les  phases  solaires,  ne 
répugnait  point  à  leurs  habitudes,  et  se  trouvait  consacré  par  leur 
religion.  Les  Romains,  au  contraire^  avaient  de  tout  temps  cherché 
à  rendre  leur  année  usuelle  constamment  concordante  avec  le  mou- 
vement du  soleil,  et  même  avec  celui  de  la  lune.  Mais,  dans  leur 
profonde  ignorance  de  l'astronomie,  et  des  sciences  en  général,  ils 
firent  de  vains  efforts  pour  y  parvenir;  et  les  pontifes  chargés  de 
ce  soin  étaient  sans  cesse  obligés  de  recourir  à  des  corrections  ar- 
bitraires qui  troublaient  la  continuité  de  Ténumération  des  temps. 
Jules  César,  devenu  maître  de  Rome,  entreprit  de  faire  cesser  ce  dés- 
ordre, et  de  rendre  Tannée  usuelle  constamment  concordante  avec 
le  cours  du  soleil,  en  dérangeant  le  moins  possible  les  époques  con- 
sacrées aux  fêtes  religieuses  ;  il  adopta  pour  ce  but  l'année  de  365J  ,25, 
ignorant,  ou  négligeant,  l'inexactitude  qu'Hipparque  y  avait  recon- 
nue. Toutefois ,  cette  réforme  n'ayant  pas  été  d'abord  appliquée 
correctement  par  les  pontifes,  il  en  résulta  une  nouvelle  confusion, 
à  laquelle  Auguste  dut  remédier;,  et  ce  fut  seulement  depuis  ce  der- 
nier que  la  forme  julienne  fut  régulièrement  établie  chez  les  Ro- 
mains, de  qui  elle  nous  est  parvenue.  Suivant  cette  manière  de 
compter,  les  années  communes  sont  de  365  jours  ;  elles  sont  par- 
tagées en^  douze  mois  de  trente  ou  de  trente  et  un  jours,  à  l'excep- 
tion de  février  qui  n'en  a  que  vingt-huit.  Le  jour  intercalaire  se 
place,  tous  les  quatre  ans,  à  la  fin  de  février.  L'année  a  alors  366 
jours,  et  prend  le  nom  de  bissextile  :  en  sorte  que,  suivant  cette 
règle^  il  y  a  toujours  trois  années  communes  entre  deux  bissextiles. 
L'assemblage  de  cent  années  juliennes  de  365J,25  forme  le  siècle, 
qui  est  la  plus  longue  des  périodes  employées  dans- la  société  pour 
mesurer  le  temps,  et  qui  suf&t  jusqu'à  présent  à  la  chronologie. 

Quoique  la  division  des  mois  en  jours  soit  connue  de  tout  le 
monde,  cependant,  comme  on  a  très-souvent  besoin ,  dans  les  cal- 
culs astronomiques,  d'évaluer  le  nombre  précis  de  jours  compris 
entre  deux  dates  rapportées  à  des  quantièmes  de  différents  mois, 
j'ai  rassemblé  dans  le  tableau  suivant  les  nombres  particuliers  de 
jours  contenus  dans  chaque  mois ,  avec  l'indication  du  rang  ordû- 
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nal  qae  le  premier  de  chacun  d^eax  occupe  dans  rénumération 
continue  des  jours  d'une  même  année.  Je  choisis ,  comme  exemple, 
une  année  commune  de  365  jours ,  et  j'expliquerai  ensuite  les  cor- 
rections qu'il  faut  faire  à  ces  nombres,  pour  les  appliquer  à  une 
année  bissextile  de  366. 

Année  commune  de  365  jours. 


Si  l'année  est  bissextile,  ajoutez  i  jour  au  mois  de  février  ;  et 
augmentez  d'une  unité  le  quantième  ordinal  du  premier  jour  de 
chacun  des  mois  suivants. 

52.  Il  ne  faut  pas  confondre  la  correction  julienne  avec  \9l  pé- 
riode julienne  y  inventée  par  Scaliger  :  celle-ci  est  une  période  artifi- 
cielle qui  sert  à  fixer  la  date  des  événements  historiques ,  d'après 
les  positions  simultanées  du  soleil  et  de  la  lune  ;  nous  en  parle- 
rons plus  loin. 

55.  L'intercalation  julienne  s'est  transmise  à  tous  les  peuples 
de  l'Europe ,  mais  leur  ère  est  différente  de  celle  des  Romains  , 
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qui  comptaient  depuis  la  fondation  de  Rome.  Dans  ïère  chré- 
tienne, on  compte  les  années  depuis  la  naissance  de  Jésus- Christ, 
ou  plutôt  depuis  une  certaine  année  fixée  astronomiquement  par 
rapport  à  nous,  et  à  laquelle  on  rapporte  cet  événement,  dont 
l'époque  précise  est  incertaine,  comme  on  le  voit  par  les  opi- 
nions diverses  des  chronologistes  (*).  Mais  cela  est  indifférent 
pour  la  progression  successive  des  années  ;  et  l'origine  de  l'ère 
est  tout  à  fait  arbitraire.  Il  suffit  qu^on  ait  fixé  une  seule  des  an- 
nées, par  l'observation  de  quelque  phénomène  astronomique. 
Or  on  sait  que,  lors  de  la  tenue  du  concile  de  Nicée,  Téquinoxe 
arrivait  le  21  mars,  et,  suivant  les  calculs  des  chronologistes,  il 
(levait,  à  l'instant  de  cet  équinoxe,  s'être  écoulé,  depuis  l'ère 
chrétienne ,  325  ans.  Il  n'en  faut  pas  davantage  pour  rattacher 
toute  la  chronologie  à  cette  époque  ,  et  rapporter  toutes  les  ères 
à  l'ère  chrétienne. 

54.  On  continua  à  compter  de  cette  manière  jusqu'en  i582;, 
mais,  comme  on  supposait  l'année  de  365^,25,  tandis  qu'elle  n'est 
réellement  que  de  365^, 242264»  la  petite  différence  annuelle 
oJ,oo7736  s'était  accumulée,  et  avait  produit,  en  1257  ans, 
9^,72415,  c'est-à-dire  environ  dix  jours  dont  on  était  en  retard 
sur  l'année  solaire.  Les  équinoxes  s'éloignaient  donc  successive- 
ment de  rinstant  de  l'année  auquel  le  concile  de  Nicée  les  avait 
rapportés,  et  la  différence  était  à  peu  près  d'un  jour  en  i32  ans. 
Ce  fut  ce  qui  porta  le  pape  Grégoire  XIII  à  faire ,  dans  le  calendrier, 
un  nouveau  changement  auquel  on  donna  le  nom  de  réforme  gré- 
gorienne. 

On  commença  par  réparer  le  retard  des  dix  jours,  en  ordon- 
nant que  le  lendemain  du  4  octobre  i582  s'appellerait,  non  le  5, 
mais  le  i5  octobre.  On  continua  ensuite  à  employer  l'intercala tion 
julienne,  d'un  jour  tous  les  quatre  ans;  en  sorte  que  toutes  les 
années  dont  le  nombre  est  dwisible  par  quatre  sont  bissextiles.  Mais 
on  convint  de  supprimer  ce  jour  intercalaire  dans  les  années  sé- 
culaires 1700,  1800  et  1900,  en  le  laissant  subsister  dans  l'an 
2000,  et  ainsi  de  suite  à  perpétuité ,  de  sorte  que  trois  années  se- 

(*)  D.  Petav,,  Ration,  temp.  pars  secunda,  page  16.  Paris,  i652,  in-ia- 
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culaires  communes  sont  toujours  suivies  d'une  année  séculaire  hissex^ 
tile.  Cette  inlercalation  très-simple  est  en  même  temps  très-approchée 
de  l'exactitude,  car  la  différence  annuelle  0^,007786  de  Tinterca- 
lation  julienne  donne,  après  quatre  cents  ans,  3^,0944»  c'est-à- 
dire  à  peu  près  trois  jours  qu'il  faut  retrancher.  L'erreur  de  Fin- 
tercalation  séculaire  n'est  donc  que  de  01,09449  ^^  4^^  dmSy  ou 
de  0^9944  ^^  4^^^  ^^^'  ^^^  ^^  donc  plus  que  suffisante  pour 
tous  les  besoins  de  l'histoire,  et  en  convenant  de  retrancher  en- 
core une  bissextile  tous  les  4ooo  ans ,  elle  sera  longtemps  suffi- 
sante pour  les  siècles  à  venir. 

La  manière  précédente  de  compter  les  années  forme  ce  qu'on 
appelle  le  calendrier  grégorien ^  suivant  lequel  l'équinoxe  du  prin- 
temps arrive  toujours  du  19  au  21  mars.  Ce  calendrier  n'a  pas 
été  adopté  dans  son  origine  par  tous  les  États  de  l'Europe,  ce  qui 
occasionnait  une  différence  dans  la  manière  de  dater.  Ceux  qui 
conservaient  le  calendrier  julien  comptaient  dix  jours  de  moins 
que  les  autres,  depuis  1 582  jusqu'à  1700,  onze  jours  depuis  1700 
jusqu'à  1800,  et  ainsi  de  suite.  Mais,  à  l'exception  de  la  Russie, 
qui  conserve  encore  le  style  julien ,  le  calendrier  grégorien  est 
maintenant  employé  dans  tous  les  Etats  de  la  chrétienté. 

Nous  donnerons  plus  tard  quelques  détails  sur  les  principaux 
calendriers  usités  chez  les  anciens  peuples,  sur  les  principales 
périodes  astronomiques  qu'ils  avaient  imaginées,  et  enfin  sur  les 
ères  les  plus  célèbres  dans  l'histoire.  Mais,  pour  pouvoir  apprécier 
aisément  les  rapports  de  ces  périodes  entre  elles,  et  le  degré 
d'exactitude  qu'elles  comportent ,  il  faut  attendre  que  nous  con- 
naissions exactement  les  mouvements  du  soleil  et  de  la  lune  qui 
s'y  trouvent  souvent  combinés.  Notre  objet ,  dans  ces  commence- 
ments, était  seulement  de  profiter  des  premiers  résultats  obtenus 
pour  dater  et  mettre  en  ordre  les  observations ,  et  c'est  ainsi  que 
les  premiers  astronomes  ont  dû  faire. 

5$.  On  a  partagé  l'année  en  quatre  saisons  analogues  aux  tra- 
vaux de  l'agriculture  ;  ce  sont:  le  printemps,  Vétéy  Vautomne  et 
Vhiver.  Le  printemps  se  compte  depuis  l'entrée  du  soleil  dans 
l'équateur,  jusqu'à  son  arrivée  au  tropique  boréal;  l'équinoxe 
qui  lui  sert  d'origine   s'appelle  l'équrnoxe  du  printemps.     Le 
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temps  qui  s^écoale  ensuite  jusqu'au  retour  du  soleil  à  l'équateur 
forme  Tété,  et  se  termine  par  un  nouvel  équinoxe  qui  est  Téqui- 
Doxe  d'automne.  Cette  saison  s^étend  jusqu'à  l'arrivée  du  soleil 
au  tropique  austral ,  et  son  retour  de  ce  point  à  Téquatenr  forme 
l'hiver,  qui  ferme  le  cercle  de  Tannée  tropique. 

Les  dates  des  deux  équinoxes  de  Tannée  1807,  que  nous  avons 
déduites  du  tableau  de  la  page  16,  nous  fournissent  un  résultat  cu- 
rieux sur  la  manière  dont  ces  deux  époques  partagent  actuellement 
la  durée  totale  de  l'année  tropique.  Nous  avons  trouve  alors  que 
l'équinoxe  vemal  avait  eu  lieu  0^,3553 1  après  le  midi  du  21  mars  y 
etl'équinoxe  automnal  5^,  1 8368  après  le  midi  du  23  septembre. 
Os  deux  nombres  d'heures  converties  en  fractions  de  jour  valent 
o^,o3553i  et  o^y5i8368;  je  les  ajoute  respectivement  au  quan- 
tième ordinal  des  jours  auxquels  elles  appartiennent ,  quantièmes 
que  donne  immédiatement  le  tableau  de  la  page  54  >  puisque 
Tannée  1807  est  commune.  J'obtiens  ainsi  les  résultats  suivants, 
où  les  temps  sont  énumérés  continûment  en  jours  solaires  vrais , 
à  partir  du  i"  janvier  1807,  à  midi. 

Datedel'équinoxe  vemal  de  1807 8ol,o3553i 

Date  de  l'équinoxe  automnal  suivant 266, 5 1 8368 

Différence,  ou  intervalle  de  temps  compris  par 
le  printemps  et  l'été 186,482837 

Durée  moyenne  de  l'année  tropique  entière.     365 ,242264 

Complément ,  ou  intervalle  de  temps  compris 
par  l'automne  et  l'hiver 178,759427 

Ce  calcul  nous  montre  que,  à  l'époque  actuelle,  le  printemps  et 
l'été,  pris  ensemble,  ont  une  durée  beaucoup  plus  longue  que  ne 
l'est  celle  de  l'automne  et  de  l'hiver.  J'avais  déjà  annoncé  ce  ré- 
sultat dans  le  tome  T',  comme  indiqué  par  les  plus  simples  ap- 
proximations, mais  on  le  voit  ici  constaté  en  nombres.  Le  partage 
ile  l'année  par  les  équinoxes  a  été  tout  différent  dans  d'autres 
siècles,  comme  nous  le  reconnaîtrons  plus  loin.  Chacun  des  deux 
intervalles  est  aussi  partage  inégalement  par  le  solstice  qui  s'y 
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trouve  compris  ;  mais  les  observations  rapportées  dans  le  tableau 
de  la  page  i6  ne  donneraient  pas  immédiatement  les  dates  ab> 
solues  de  ces  deux  phénomènes  avec  une  précision  suffisante 
pour  qu'on  pût  en  déduire  sans  incertitude  ce  mode  de  partage. 

56.  Chacune  des  saisons  ramène ,  dans  les  productions  de  la 
nature ,  un  nouvel  ordre  de  phénomènes ,  analogue  aux  divers 
degrés  d'intensité  de  la  chaleur  solaire.  A  mesure  que  les  hauteurs 
méridiennes  du  soleil  augmentent,  ses  rayons  tombent  plus  à 
plomb  sur  l'horizon ,  et  la  terre  en  retient  mieux  la  chaleur.  Mais 
lorsque  cet  astre  s'abaisse,  ses  rayons  obliques,  déjà  affaiblis  par 
l'atmosphère ,  se  réfléchissent  en  grande  partie,  et  vont  se  perdre 
dans  l'espace. 

Les  hauteurs  du  soleil  ont  donc  une  influence  marquée  sur  la 
température.  Cependant  elles  redeviennent  successivement  les 
mêmes  pendant  le  printemps  et  pendant  Tété ,  quoique  la  chaleur 
ne  soit  pas  la  même  dans  ces  deux  saisons.  Cela  vient  de  ce  que 
rimpression  produite  par  le  soleil  résulte  à  la  fois  de  l'intensité 
de  sa  lumière  et  de  la  durée  de  sa  présence.  Lorsque  le  soleil 
s'avance  dans  l'hémisphère  boréal ,  son  action  ne  fait  que  com- 
mencer à  s'exercer  sur  nous ,  et  la  terre  commence  à  s'échauffer. 
Mais  lorsque  cet  astre  a  quitté  le  tropique ,  la  terre  a  éprouvé  plu- 
sieurs mois  de  chaleur.  Chaque  jour  un  nouveau  degré  s'ajoute  à 
ce  qu'elle  avait  déjà  ;  c'est  alors  que  les  effets  de  l'astre  qui  la  ré- 
chauffe deviennent  surtout  sensibles  par  leur  accumulation.  On 
observe  de  même  que  la  plus  grande  chaleur  du  jour  n'a  pas  lieu 
à  midi ,  mais  environ  deux  ou  trois  heures  après. 

Il  en  faut  dire  autant  de  l'automne  et  de  l'hiver.  Dans  ces  deux 
saisons  la  chaleur  envoyée  par  le  soleil  est  égale ,  mais  la  terre  est 
différemment  disposée  à  la  recevoir.  En  automne ,  sa  surface  con- 
serve quelque  chose  de  la  chaleur  de  Télé ,  qu'elle  ne  perd  que  peu 
à  peu  ;  mais,  lorsque  l'hiver  arrive,  la  terre ,  refroidie ,  est  couverte 
de  neige  et  de  glace.  Elle  ne  peut  se  réchauffer  que  lentement,  par 
l'action  prolongée  des  rayons  du  soleil. 

Ceci  doit  s'entendre  seulement  de  la  surface  de  la  terre.  La 
couche  qui  est  au-dessous  du  sol ,  à  quelque  profondeur,  ne  par- 
ticipe point  à  ces  variations.  Lorsque  le  soleil  passe,  l'été,  au- 
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dessas  d^elle,  il  s'écoule  un  temps  considérable  avant  qu'elle  res- 
sente sa  chaleur  ;  réciproquement ,  cet  astre  peut  faire  sa  révolu- 
tion entière ,  avant  que  son  départ  lui  soit  sensible.  Il  doit  donc 
s'établir  dans  l'intérieur  du  sol  un  état  moyen ,  proportionné  à 
l'exposition  de  la  surface  extérieure,  et  intermédiaire  entre  les  plus 
grands  froids  de  Fhiver  et  les  plus  grandes  chaleurs  de  l'été. 
L'expérience  confirme  ce  résultat.  Si  l'on  prend  une  moyenne 
arithmétique  entre  les  hauteurs  du  thermomètre ,  observées  dans 
un  même  pays ,  pendant  une  longue  suite  d'années ,  ce  sera  pour 
ce  pays  la  température  constante  des  souterrains.  J'aurai  occasion 
de  revenir  sur  cet  objet  quand  nous  comparerons  les  températures 
des  divers  pays,  d'après  leur  position  sur  la  surface  du  globe. 

57.  Les  notions  que  nous  venons  d'acquérir  sur  la  longueur 
de  l'année,  peuvent  servir  à  trouver  le  moyen  mouvement  du 
soleil  dans  l'écliptique ,  c'est-à-dire  l'arc  moyen  qu'il  décrit  sur 
ce  cercle  dans  l'intervalle  d'un  jour.  Car  sa  révolution  annuelle 
comprenant  400^,  sa  marche,  en  la  supposant  uniforme ,  serait, 

^00*' 
pour  un  jour,  ^^    — ^  ou  i^^ogSiôSS.  Ce  résultat  sera  tantôt 

trop  fort,  tantôt  trop  faible,  et  quelquefois  exact;  mais,  au  bout 
de  l'année,  tout  se  trouvera  compensé.  11  est  fort  ordinaire  aux 
géomètres  et  aux  astronomes  d'accommoder  ainsi  les  choses  irrégu- 
lières à  des  règles  exactes ,  qui  en  approchent  autant  qu'il  est  pos- 
sible, et  que  l'on  modifie  ensuite  par  des  corrections,  de  manière 
à  les  plier  de  plus  en  plus  à  la  vérité. 

La  même  méthode  nous  fera  connaître  le  moyen  mouvement 
du  soleil  parallèlement  à  l'équateur,  et  puisque  cet  astre  fait  ainsi 
le  tour  du  ciel  dans  l'intervalle  d'une  année  ,  sa  marche  moyenne 
en  ascension  droite  sera  encore,  pour  un  jour,  i  ^^,096 1 635,  comme 
tout  à  l'heure. 

38.  Les  astronomes  sont  dans  l'usage  de  rapporter  tous  les 
mouvements  des  astres  à  celui  d'un  soleil  fictif,  qui  aurait  préci- 
sément la  marche  uniforme  que  nous  venons  de  déterminer.  Ils 
appellent  jour  moyen  solaire  l'intervalle  de  temps  qui  s'écoule 
entre  deux  retours  consécutifs  de  ce  soleil  fictif  au  méridien  ;  et 
ils  nomment  en  général  temps  moyen  les  instants  de  la  durée 
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marqués  par  ses  positions  successives.  D'après  les  résultats  que 

nous  venons  d'obtenir,  il  est  facile  de  trouver  le  rapport  du  jour 

moyen  solaire  au  jour  sidéral ,  que  nous  avons  adopté  jusqu'ici 

pour  unité  de  temps.   Car  le  mouvement  propre  i^^,og5i635 

étant  dirigé  d'occident  en  orient  en  sens  contraire  du  mouvement 

diurne  du  ciel ,  cet  arc  s'ajoute  à  la  rotation  de  la  sphère  céleste , 

et  le  soleil  moyen  ne  revient  au  méridien  d'un  jour  à  l'autre 

qu'après  avoir  décrit  parallèlement  à  l'équateur  4oi''',095i635. 

Si  donc  la  durée  d'un  jour  solaire  moyen  est  représentée  par  lo'*, 

le  temps  que  cet  astre  emploie  à  décrire  l'arc  diurne  i^'yOgSiGSS 

I  o^ .  I  *'  oqS  1 635 
sera  -7—^ — *  ^T/^^w  ou  oi'^^^'y002n3ol3.  Cette  quantité,  retran- 
4oi«%o95io35 

chée  de  dix  heures  moyennes,  donne  9^>97  26957  pour  la  durée 

de  la  rotation  diurne  de  la  sphère  céleste,  exprimée  en  temps 

moyen  solaire.  La  petite  différence  o^**°^*, 00273043  est  l'excès  du 

jour  moyen  solaire  sur  le  sidéral ,  exprimé  aussi  en  temps  moyen. 

C'est  3'55'',909i,  quand  on  adopte  la  division  sexagésimale  du 

jour.  Ce  résultat  est  d'accord  avec  celui  que  nous  avons  trouvé 

par  une  première  approximation  dans  le  §  8.  Mais  il  est  ici  établi 

d'une  manière  bien  plus  sûre  et  plus  précise. 

59.  Si  l'on  voulait  prendre  le  jour  sidéral  pour  unité,  ce  que 

Ton  fait  souvent  en  astronomie,  le  jour  moyen  solaire  serait  exprimé 

par ^     -     ou    iJ*"^*,oo2'73'7Qi.     La    petite    différence 

0,99726957  ^        J   J^     ^ 

oi*»'^',oo27379ï  ou  o'*,o27379i,  est  l'excès  moyen  du  jour  solaire 
sur  le  jour  sidéral ,  cet  excès  étant  exprimé  en  temps  sidéral.  Ce 
serait  3' 56'', 5554,  ^^  adoptant  la  division  sexagésimale  du  jour. 
C'est  la  quantité  dont  une  horloge  réglée  sur  le  mouvement  des 
étoiles  doit  avancer  d'un  jour  à  l'autre  sur  le  soleil,  en  n'ayant 
égard  qu'au  mouvement  moyen  de  cet  astre.  Cette  avance  étant 
de  3'  56^55554  sidérales  dans  un  jour  sidéral ,  est,  pour  une  heure , 
9^,8565 ,  et  pour  ~  d'heure,  o",98565.  C'est  donc  à  très-peu  près 
i"  pour  6  minutes  sexagésimales  de  temps  sidéral. 

Le  nombre  0^,00273791  diffère  peu  de  oJ,oo273o43  qui  re- 
présente le  même  arc  iS'',095i635  compté  en  temps  moyen  solaire. 
Cela  tient  au  peu  de  différence  qui  existe  entre  le  jour  moyen 
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solaire  et  le  jour  sidéral ,  différence  qui  devient  presque  insen- 
sible sur  le  petit  arc  i«',095i635,  qu'il  s'agit  d'évaluer.  Cependant 
la  première  de  ces  deux  périodes  est  un  peu  plus  grande  que  la 
seconde;  voilà  pourquoi  le  même  intervalle  est  représenté  par  un 
nombre  plus  petit  en  temps  moyen  solaire  qu'en  temps  sidéral. 

4k).  Les  comparaisons  que  nous  venons  de  faire  entre  le  jour 
moyen  et  le  jour  sidéral  ne  donnent  que  la  durée  absolue  du 
jour  moyen.  Mais  elles  ne  déterminent  pas  une  position  absolue  du 
soleil  moyen  y  et  par  conséquent  elles  ne  font  pas  connaître  le 
temps  moyen  absolu.  En  effet,  il  reste  encore  ici  une  quantité 
arbitraire,  c'est  l'époque  à  partir  de  laquelle  on  veut  commencer 
à  compter  en  temps  moyen.  Quand  on  se  sera  donné  une  seule 
position  du  soleil  moyen ,  on  en  déduira  ensuite  toutes  ses  posi- 
tions passées  et  futures ,  puisque  l'on  connaît  son  mouvement  ;  et 
Ton  sera  en  état  d'assigner  son  angle  horaire  à  un  instant  quel- 
conque, relativement  à  tel  méridien  terrestre  que  l'on  voudra. 
Mais  le  premier  angle  horaire ,  d'où  Ton  part ,  est  absolument 
arbitraire.  Ce  qu'il  y  a  de  plus  simple ,  c'est  de  supposer  qu'à  une 
époque  connue  et  déterminée  par  un  phénomène  astronomique , 
le  soleil  moyen  coïncidait  avec  le  soleil  véritable.  C'est  aussi 
ce  qu'ont  fait  les  astronomes.  Mais  le  phénomène  astronomique 
qu'ils  ont  pris  pour  oiigine  ne  peut  être  expliqué  qu'après  que 
l'on  connaît  les  lois  du  mouvement  du  soleil  vrai.  C'est  pourquoi 
nous  sommes  forcés  de  remettre  plus  loin  la  définition  du  temps 
moyen  absolu ,  et  jusque-là  nous  continuerons  à  fixer  les  dates  et 
les  instants  des  obsei'vations  en  temps  sidéral ,  compté  depuis  le 
passage  de  l'équinoxe  du  printemps  à  un  méridien  connu.  Mais  j'ai 
cru  devoir  dès  à  présent  insister  sur  ce  point ,  afin  que  l'on  voie 
bien  la  différence  qui  existe  entre  la  détermination  des  périodes 
de  temps,  qui  sont  données  par  la  nature,  et  celle  du  temps 
absolu ,  dont  l'origine  est  arbitraire. 

4i.  Il  est  visible  qu'une  petite  erreur  sur  la  longueur  de  l'an- 
née n'aurait  qu'une  influence  presque  insensible  sur  les  arcs 
diurnes  que  nous  venons  de  calculer,  à  cause  du  grand  nombre 
de  jours  entre  lesquels  l'erreur  totale  se  trouverait  répartie.  Tel 
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est  Tavantage  que  présentent  les  résultats  moyens ,  lorsqu'on  les 
conclut  d'observations  très- distantes  les  unes  des  autres. 

42.  Après  avoir  établi  ces  résultats  dans  l'ordre  naturel ,  suivant 
lequel  ils  auraient  pu  être  inventés,  et  sans  anticiper  sur  les  dé- 
couvertes postérieures,  nous  pouvons  maintenant  indiquer  les 
méthodes  modernes  que  l'on  emploie  pour  les  rectifier,  et  les  por- 
ter au  dernier  degré  de  précision. 

Aujourd'hui  que  les  observations  se  font  avec  une  extrême 
exactitude,  aujourd'hui  que  Ton  connaît  toutes  les  inégalités  du 
mouvement  du  soleil ,  qu'on  les  a  réduites  en  Tables ,  et  qu'on  n'a 
plus  à  corriger  que  des  erreurs  presque  insensibles ,  on  peut  dou- 
ter si  les  équinoxes  observés  par  les  anciens  astronomes  grecs 
valent  la  peine  d'être  calculés.  La  manière  dont  ils  les  ont  obser- 
vés était  fort  grossière ,  et  ne  peut  tirer  quelque  précision  que  de 
son  éloignement.  Ces  observations  se  faisaient  avec  des  armilles  : 
c'étaient  des  cercles  de  cuivre  dirigés  dans  le  plan  des  cercles 
célestes ,  et  nous  en  avons  déjà  parlé  dans  le  tome  T**.  Pour  déter- 
miner les  équinoxes,  les  astronomes  observaient  le  temps  où 
l'ombre  du  cercle  qui  représentait  l'équateur  était  renfermée  tout 
entière  dans  le  plan  de  ce  cercle;  mais  il  est  évident  que  la  réfrac- 
tion altérait  plus  ou  moins  le  résultat ,  suivant  la  hauteur  où  se 
trouvait  le  soleil  à  l'instant  de  Téquinoxe.  Le  changement  de 
réfraction,  plus  rapide  vers  l'horizon  que  le  mouvement  en  décli- 
naison ,  leur  a  fait  quelquefois  observer  deux  équinoxes  le  même 
jour.  En  effet ,  si  le  soleil  se  lève  le  matin  fort  près  de  l'équinoxe , 
la  réfraction  très- forte  à  l'horizon  pourra  compenser  son  éloigne- 
ment ,  et  le  faire  paraître  dans  le  plan  de  l'équateur.  Mais ,  à  mesure 
que  les  astres  s'élèvent,  la  réfraction  diminue  avec  rapidité;  le 
soleil,  plus  élevé  sur  l'horizon,  paraîtra  donc  plus  près  de  son 
véritable  lieu,  et,  si  son  mouvement  en  déclinaison  n'a  pas  com- 
pensé cet  abaissement ,  il  reparaîtra  au-dessous  de  l'équinoxe,  où 
il  pourra  passer  dans  la  journée. 

Si  l'on  veut  cependant  tirer  parti  des  anciens  équinoxes  pour 
déterminer  la  longueur  de  l'année,  la  méthode  la  plus  simple  est 
de  régarder  chacun  de  ces  équinoxes  comme  une  longitude  obser- 
vée ,  qui  est  de  o»''  an  printemps,  et  de  200»'^  en  automne.  On  calcu- 
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lera  le  lieu  du  soleil  par  les  Tables  actuelles ,  pour  la  mêtne  époque. 
Si  la  longitude  vraie  est  autre  que  o^"^  ou  aoo'*",  la  différence  sera 
l'erreur  du  mouvement  moyen  des  Tables,  pour  le  temps  écoulé 
depuis  l'ancien  équinoxe  jusqu'à  nous.  Cette  erreur,  divisée  par  le 
nombre  des  jours  écoulés,  donnera  la  correction  du  mouvement 
moyen  employé  dans  les  Tables  :  ce  mouvement  étant  ainsi  recti- 
fié, on  en  conclura  la  longueur  de  Tannée  par  une  simple  propor- 
tion (*). 

45.  Il  n'y  a  pas  beaucoup  d'avantage  à  rechercher  ces  anciennes 
observations  9  sur  lesquelles  on  ne  peut  compter  à  un  demi-jour 
près,  ce  qui  fait  o«%55  sur  la  longitude  observée.  En  effet,  o*%55, 
divisés  par  2000  ans,  donnent  0^,00027  (0^,9  sex.)  par  année. 
Une  observation  de  Bradley  ou  de  Lacaille ,  faite  il  y  a  cinquante 
ans,  ne  comporte  pas  une  erreur  de  o^'^,ooi5  (5'^  sex.),  qui,  répar- 
tis sur  cet  intervalle,  ne  font  que  o«',oooo3  (o^',i  sex.  )  par 
année.  Telle  est  donc  la  petite  incertitude  qui  peut  rester  sur  le 
mouvement  moyen  du  soleil,  en  le  concluant  des  observations 
modernes.  Celui  que  Delambre  avait  adopté  pour  ses  premiè- 
res Tables,  imprimées  dans  Y  Astronomie  de  Lalande ,  était 
4oooo8%85i85i  pour  100  années  juliennes  de  365J,25,  ou  simple- 
ment o^^jSSiSSi  (46' sex.),  en  omettant  les  100  circonférences 
entières,  qui  ne  peuvent  occasionner  aucun  doute:  c'est  ce  que 
l'on  nomme  le  mouvement  séculaire  du  soleil.  On  en  déduit ,  par 
une  simple  proportion  ,  le   temps  d'une  révolution  complète , 

qui  est  -, ^'^^^    ou  365^,2422221.  Telle  était  la  longueur 

40000, 85io5i 

de  l'année  tropique  jusqu'à  présent  adoptée.  Mais ,  d'après  un 
nouveau  travail,  Delambre  a  trouvé  ce  mouvement  séculaire 
trop  fort  de  0^^^,004629  ;  ce  qui  le  réduit  à  4oooo8%847222,  ou  sim- 
plement à  o8%847222  (45'45'0>  et  la  vraie  valeur  de  l'année  tro- 
pique, qui  en  résulte,  est  365j, 242264  ou  365J 5^48^5 1%6  en 
mesures  sexagésimales.  Cette  valeur  est  celle  que  nous  avons  rap- 
portée dans  le  chapitre  précédent. 

(*)  Le  mouvement  diurne  corrigé  est  à  un  jour  comme  400  grades  à  la 
longueur  totale  de  Tannée. 
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Quoique  cet  excellent  astronome  ait  calculé  plus  de  1200  obser- 
vations pour  arriver  à  ce  résultat ,  il  a  désiré  que  l'on  observât 
encore  de  nouveaux  équinoxes  pour  le  confirmer.  11  en  est  de 
même  de  l'obliquité  de  l'écliptique  :  quoiqu'elle  soit  aujourd'hui 
fort  bien  connue,  cependant  les  astronomes  ne  manquent  jamais 
l'occasion  de  l'observer  à  chaque  solstice.  C'est  par  celte  continuité 
d'observations  et  de  vérifications  qu'ils  s'assurent  de  la  bonté  de 
leurs  Tables ,  qu'ils  les  rectifient  et  qu'ils  les  portent  enfin  à  un 
point  de  précision  presque  incroyable. 

44.  On  voit  encore  ici  se  vérifier  la  remarque  que  nous  avons 
souvent  faite  sur  la  marche,  tour  à  tour  progressive  et  rétrograde, 
par  laquelle  l'astronome  arrive  aux  résultats  les  plus  exacts,  par 
des  approximations  successives.  La  simple  observation  des  mou- 
vements diurnes  du  soleil  en  déclinaison  et  en  ascension  droite 
nous  a  fait  découvrir  qu'il  décrit  annuellement  un  grand  cercle  de 
la  sphère  céleste.  Ces  premières  observations  nous  ont  fait  con- 
naître ,  d'une  manière  approchée ,  la  position  des  solstices  et  des 
équinoxes.  A  l'aide  de  ces  résultats  imparfaits  et  d'une  longue 
série  d'observations,  nous  avons  conçu  que  l'on  pouvait  parvenir 
à  connaître  la  marche  du  soleil  sur  son  grand  cercle  et  son  mou- 
vement, tantôt  plus  lent,  tantôt  plus  rapide,  avec  une  approxi- 
mation suffisante  pour  en  prédire  à  peu  près  les  variations  régu- 
lières, qui  reviennent  dans  le  même  ordre  chaque  année.  Ces 
résultats  nous  ont  servi  de  base  pour  en  trouver  d'autres  plus 
parfaits ,  et  pour  déterminer  avec  plus  d'exactitude  l'obliquité  de 
l'écliptique ,  et  la  position  des  équinoxes ,  par  des  observations 
correspondantes  réduites,  à  l'aide  des  Tables,  à  une  époque  com- 
mune. Ces  nouveaux  résultats,  à  leur  tour,  serviraient  donc  de 
base  à  de  nouvelles  Tables  plus  exactes  que  les  premières  ;  et  ainsi, 
d'approximation  en  approximation ,  on  s'élèverait  jusqu'à  la  per- 
fection des  Tables  modernes ,  qui  sont  des  modèles  de  précision  et 
d'exactitude.  Mais  cette  marche  a  été  singulièrement  éclairée  et  ac- 
célérée par  la  théorie  de  l'attraction  universelle ,  dont  nous  avons 
donné  une  idée  dans  le  premier  livre,  et  dont  nous  avons  dès  lors 
indiqué  l'application.  Cette  théorie,  déduite  des  observations  nom- 
breuses, mais  encore  imparfaites,  des  premiers  astronomes,  a 
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découvert  le  secret  de  toutes  les  inégalités  du  mouvement  du  so< 
Jeil.  Elle  en  a  indiqué  Tépoque  et  la  marche.  Elle  a  montré  com- 
ment on  pouvait  conclure  leurs  valeurs  des  observations.  Alors  on 
a  pu  former  des  Tables  du  soleil  où  rien  n'est  oublié.  On  s'est  servi 
de  ces  Tables  pour  réduire  les  observations  d'équinoxes  et  de 
solstices  à  une  même  époque ,  et  l'on  a  dû  ainsi  obtenir  ces  divers 
éléments  avec  une  extrême  précision.  Telle  est ,  en  effet ,  la  marche 
que  les  astronomes  ont  suivie  ;  et  c'est  aussi  celle  qu'ils  suivent 
encore  aujourd'hui  pour  perfectionner,  par  de  nouvelles  observa- 
tions, leurs  Tables  déjà  si  parfaites. 


T.    IV. 


66  ASTRONOMIR 

CHAPITRE  IV. 

Manière  (te  rapporter  la  position  des  astres  au  plan  de 

Vécliptique. 

45.  Pour  déterminer  la  position  des  divers  points  du  ciel ,  nous 
les  avons  d*abord  rapportés  à  deux  plans ,  l'horizon  et  le  méri- 
dien, qui  sont  fixes,  pour  chaque  lieu  de  la  surface  terrestre.  Le 
besoin  de  comparer  facilement  les  observations  faites  en  différents 
lieux  nous  a  fait  chercher  d'autres  plans  indépendants  de  la  position 
des  observateurs  et  même  de  la  figure  de  la  terre.  Lorsque  nous 
avons  connu  le  lieu  de  Téquateur  céleste,  et  la  manière  d'évaluer  les 
angles  des  méridiens  par  la  mesure  du  temps,  nous  nous  sommes 
servis  de  ces  données  pour  déterminer  la  position  des  astres,  au 
moyen  de  leur  ascension  droite  et  de  leur  déclinaison  observées. 

Enfin ,  comme  une  grande  partie  des  phénomènes  célestes ,  re- 
latifs à  notre  système  planétaire ,  se  passent  sur  le  plan  de  Téclip- 
tique,  ou  dans  des  plans  qui  lui  sont  peu  inclinés,  nous  allons  y 
rapporter  les  astres  de  la  même  manière,  ce  qui  est  d'un  usage 
continuel  en  astronomie. 

Pour  cela  on  conçoit,  par  chaque  point  du  ciel ,  un  grand  cercle 
perpendiculaire  au  plan  de  l'écliptique  ;  c'est  ce  que  l'on  nomme 
le  cercle  de  latitude.  Alors  la  position  d'un  astre  se  détermine  par 
deux  éléments. 

Le  pi'emier  est  l'arc  de  grand  cercle  compris  entre  l'écliptique  et 
Tastre.  Cet  arc  s'appelle  la  latitude  de  l'astre. 

Le  second  est  l'arc  de  l'écliptique  compris  depuis  l'équinoxe  du 
printemps  jusqu'au  cercle  de  latitude.  Cet  arc  se  compte  comme 
l'ascension  droite ,  d'occident  en  orient ,  dans  le  sens  du  mouve- 
ment propre  du  soleil  ;  et  on  le  nomme  la  longitude  de  V astre ,  par 
analogie  avec  la  longitude  du  soleil. 

Dans  la  fig,  5 ,  C  est  le  centre  de  la  sphère  céleste.  TQ*:^  repré- 
sente l'équateur ,  T  E-i^  l'écliptique ,  T^  la  ligne  des  équinoxes , 
SA  la  déclinaison  d'un  astre  TS;  A  son  ascension  droite;  SL  sa 
latitude  ;  YL  sa  longitude.  La  latitude  est  boréale  quand  l'astre  est 
situé  au  nord  de  l'écliptique  ;  australe  quand  il  est  au  sud . 
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46.  On  D*observe  pas  immédiatement  la  latitude  et  la  longitude 
des  astres ,  parce  que  Tinstrument  qui  les  donnerait  serait  trop 
difficile  à  vérifier;  mais  on  les  déduit,  par  le  calcul ,  de  la  décli- 
naison et  de  l'ascension  droite  observées.  Il  ne  faut  pour  cela  que 
résoudre  un  triangle  sphérique. 

£n  effet,  parle  centre  de  la  sphère  céleste,  menez  les  deux 
rayons  visuels  CP,  CP',  le  premier  au  pôle  de  Féquateur,  le  se- 
cond au  pôle  de  Técliptique.  L'angle  P'CP  sera  égal  à  Tobliquité 
de  Técliptique  sur  Féquateur",  §  17.  Prolongez  indéfiniment  le 
cercle  de  déclinaison  AS ,  et  le  cercle  de  latitude  SL.  Le  premier 
ira  passer  par  le  pôle  P ,  le  second  par  le  pôle  P'  ;  en  sorte  que , 
dans  le  triangle  sphérique  P'PS ,  P'  P  sera  l'obliquité  de  l'éclipti- 
que,  PS  le  complément  de  la  déclinaison ,  P'  S  le  complément  de 
la  latitude  ;  car  les  arcs  PA ,  P'L ,  sont  chacun  de   1 00  grades. 
Examinons  maintenant  les  angles  en  P  et  en  P'.  Si  l'on  mène  par 
le  pôle  P  le  cercle  de  déclinaison  P  T  qui  passe  par  Téquinoxe , 
l'angle  TPP'  sera  droit;  car  le  plan  du  cercle  P'P  ou  CP'P  étant 
perpendiculaire  à  la  ligne  des  équinoxes,  réciproquement  tous  les 
plans  qui  passent  par  cette  ligne  lui  sont  perpendiculaires.  De  plus, 
les  arcs  PT,  PA  étant  de  100  grades,  l'angleTPA  aura  pour  me- 
sure Tare  T  A ,  et  sera  par  conséquent  égal  à  l'ascension  droite  de 
l'astre  ;  ainsi  l'angle  total   P'PS  sera  égal  à   loo»*'  -+-  TA.  De 
même,  si  par  le  pôle  P'  on  mène  le  cercle  de  latitude  P'T>  l'angle 
TP'P  sera  droit,  et  les  arcs  P'T,  P'L  seront  de  too  grades.  L'an- 
ijle  TP'L  aura  donc  pour  mesure  l'arc  TL  compté  sur  l'éclip- 
tique,  et  sera  égal  à  la  longitude  de  l'astre.  Par  conséquent,  l'an- 
gle SP'P   sera  égal  à  loo^"^  —  TL,  c'est-à-dire  qu'il  sera  le 
complément  de  la  longitude.  Ainsi ,  les  éléments  du  triangle  SP'P 
sont  l'obliquité  de  l'écliptique,  l'ascension  droite  de  l'astre,  sa 
déclinâson,  sa  longitude  et  sa  latitude.  Les  formules  de  la  trigo- 
nométrie sphérique  étant  appliquées  à  ce  triangle,  offrent  le 
moyen  le  plus  simple  de  déterminer  les  rapports  de  toutes  ces 
quantités  (*). 

(*)  Afin  qne  Ton  no  soit  pas  embarrassé  dans  l'interprétation  de  quelques 
termes  usités  dans  les  anciens  ouvrages  d^astronomie ,  j'igoutcrai  ici  qne  le 
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47.  Veut- on,  par  exemple,  déterminer  la  longitude  et  la  lati- 
tude, en  supposant  Fascension  droite  et  la  déclinaison  connues. 
Alors  dans  le  triangle  SPP',  on  connaîtra  les  côtés  PP',  SP,  et  Tan- 
gle  P'PS,  c'est-à-dire  deux  côtés  et  Fangle  compris.  On  pourra  donc 
aisément  trouver  le  troisième  côté  P^S  complément  de  la  latitude , 
l'angle  PP'S  complément  de  la  longitude ,  et  même  ,  si  l'on  veut, 
Vaugle  PSP',  que  Ton  nomme  l'angle  de  position  de  l'astre. 

48.  Au  contraire,  se donae-t-on  la  latitude  et  la  longitude,  et 
veut-on  déterminer  l'ascension  droite  et  la  déclinaison.  Alors,  dans 
le  triangle  SPP',  ce  seront  les  côtés  P'P,  P'S,  qui  seront  connus , 
avec  l'angle  PP'S.  On  aura  donc  encore  deux  côtés ,  et  l'angle 
compris.  On  pourra  donc  aisément  déterminer  le  troisième  côte 
PS,  complément  de  la  déclinaison  ;  l'angle  P'PS  égal  à  loo  grades 
-H  l'ascension  droite ,  et  même,  si  l'on  veut,  l'angle  de  position  S. 

49.  Il  existe,  entre  ces  deux  systèmes  de  coordonnées  angulaires, 
une  relation  très-simple ,  qui  est  aussi  très-utile  pour  la  vérification 
des  calculs  numériques.  Elle  se  découvre  en  joignant  les  points  S 
et  T ,  par  un  arc  de  grand  cercle,  comme  on  l'a  fait  dans  lay?^.  5  bis^ 
qui  n'est  que  la  répétition  de  la^^.  5,  sauf  celte  addition.  11  en 
résulte  deux  triangles  sphériques  rectangles,  TAS,  TLS,  qui 
ont  leur  hypoténuse  commune,  les  côtés  étant,  pour  le  premier, 
l'ascension  droite  et  la  déclinaison  de  l'astre  ;  pour  le  second ,  sa 
longitude  et  sa  latitude.  L'identité  des  hypoténuses  étant  exprimée 
en  calcul,  donne  une  condition  d'égalité  entre  les  produits  des  co- 


grand  cercle  PP',  qui  passe  par  les  pôles  de  Téquateur  et  de  récliptique,  et 
qui  contient  les  points  solsticiaux ,  a  été  nommé  colure  des  solstices.  De  même 
le  grand  cercle  Pv,  qui  passe  par  les  pôles  de  Téqaateur  et  par  la  ligne  des 
cquinoxes ,  a  été  nommé  par  eux  colure  des  équinoxes.  Ces  singulières  déno- 
minations paraissent  avoir  une  origine  encore  plus  bizarre  ;  elles  viennent 
du  mot  grec  xoAoujOog,  qui  signifie  tronqué  à  la  queue.  Suivant  Macrobe  {Songe 
de  Scipion,  I,  JXV),  elles  auraient  été  données  aux  cercles  qu'elles  dé- 
signent, à  cause  de  leur  incomplète  conversion,  c^est-k-dire,  probablement, 
parce  que,  dans  la  portion  boréale  de  la  terre,  seule  connue  des  Grecs  et 
des  Romains,  la  partie  de  ces  cercles  la  plus  voisine  du  pôle  austral  reste 
toujours  cachée  sous  Thorizon ,  ce  qui  les  présente  comme  tronqués  dans  ce» 
arcs  extrêmes  de  leur  contour. 
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sinus  des  arcs  qui  forment ,  dans  chaque  système,  les  deux  coor- 
données  angulaires  de  Tastre  S. 

On  trouvera,  dans  un  appendice  au  présent  chapitre,  les  for- 
mules analytiques  déduites  des  considérations  précédentes,  qui  expri- 
ment ces  diverses  conversions,  dont  on  a  sans  cesse  besoin.  Je  ne 
les  insère  pas  ici,  pour  ne  pas  interrompre  les  raisonnements  par 
les  exemples  numériques  qu'il  est  nécessaire  d*y  joindre,  afin  de 
montrer  à  en  faire  des  applications  exactes  dans  tous  les  cas  qui 
peuvent  se  présenter. 

50.  La  détermination  des  latitudes  et  longitudes  des  astres , 
telles  que  nous  venons  de  les  exposer,  suppose  un  observateur 
placé  au  centre  de  la  terre.  Mais ,  comme  nous  nous  trouvons  tou- 
jours à  sa  surface,  il  en  résulte,  dans  les  valeurs  des  latitudes  et 
longitudes  apparentes,  des  corrections  tout  à  fait  analogues  aux 
parallaxes  de  déclinaison  et  d'ascension  droite.  Cette  analogie  est 
tellement  complète,  que  les  mêmes  formules  que  nous  avons  trou- 
vées alors  serviront  encore  dans  le  cas  actuel ,  comme  on  va  le  voir. 

Pour  cela  nous  ferons  une  construction  tout  à  fait  semblable  à 
celle  que  nous  avons  employée  pour  la  parallaxe  de  hauteur, 
tome  III,  pages  897  et  4i3.  Soient, ^g*.  6,  C  le  centre  de  la  terro 
supposée  elliptique,  COZ  un  rayon  terrestre,  0  Tobservateur, 
Z  le  zénith  vrai  (*).  Soit  P'  le  pôle  de  Técliptique ,  et  supposons  que 
le  plan  du  tableali  passe  par  les  lignes  CP^  et  CZ.  Alors  le  plan  de 
l'écliptique  qui  doit  être  perpendiculaire  à  la  ligne  CP',  sera  projeté 
dans  la  figure  suivant  une  ligne  droite  CE.  L'arc  ZP'  sera  la  distance 
du  zénith  vrai  au  pôle  de  Técliptique ,  et  l'arc  ZE ,  complément  de 
cette  distance ,  sera  la  latitude  du  zénith.  J'entends  ici  la  latitude 


(*)  Ici ,  comme  dans  le  chap.  XXII  du  tome  III ,  où  j^ai  exposé  le  calcul 
des  parallaxes ,  j^appelle  zénith  vrai  rintersection  de  la  sphère  céleste  par  le 
rayon  mené  du  centre  de  Tellipsoîde  terrestre,  an  point  de  la  snrface  où  se 
troure  TobserTateur,  et  je  nomma  zénith-  apparent  Tintersection  de  cette 
sphère  par  la  normale  locale  menée  du  même  point  ;  ce  sont  les  définitions 
qae  j^ai  établies  tome  III ,  page  4i3.  Le  zénith  vrai  est  souvent  appelé ,  par 
les  astronomes ,  le  zénith  géocentrique,  et  cette  dénomination  est  peut-être 
préférable  à  celle  qao  j^ai  employée ,  parce  qu'elle  le  spécifie  plus  immé- 
diatement. 
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céleste  rapportée  au  plan  de  Técliptique ,  et  non  pas  la  latitude 
géographique. 

Maintenant ,  si  Tobservateur  0  mène  un  rayon  visuel  à  Tastre  L , 
il  le  verra  en  S  sur  la  sphère  céleste.  L'arc  ZS  sera  la  distance  ap- 
parente de  Tastre  au  zénith  vrai.  L'arc  P'S  sera  sa  distance  au  pôle 
de  récliptique ,  ou  le  complément  de  sa  latitude  apparente  ;  enfin 
Tangle  au  pôle  SP'Z  compris  entre  les  cercles  de  latitude ,  menés 
par  le  zénith  et  par  l'astre,  sera  la  différence  apparente  des  longi- 
tudes de  Fastre  et  du  zénith.  J'entends  toujours  ici  les  longitudes 
célestes  comptées  sur  l'écliptique,  et  non  pas  les  longitudes  géogra- 
phiques. 

Mais  si  du  centre  G  de  la  terre  on  mène  au  même  astre  le  rayon 
visuel  CLS',  qui  le  projette  en  S' sur  la  sphère  céleste,  S' sera  le  lieu 
vrai  de  l'astre  ;  ZS'  sa  distance  vraie  au  zénith  ;  P'S'  sa  distance 
vraie  au  pôle  de  Fécliptique,  ou  le  complément  de  sa  latitude 
vraie;  enfin  Tangle  au  pôle  S'P'Z  sera  la  différence  des  longitudes 
vraies  de  l'astre  et  du  zénith.  Les  différences  de  ces  éléments  avec 
ceux  du  lieu  apparent  seront  les  parallaxes  correspondantes. 
Ainsi  la  différence  SS'  des  distances  zénithales  sera  la  parallaxe  de 
hauteur  ;  la  différence  des  distances  polaires  P'S,  P'S'  sera  la  paral- 
laxe de  latitude  ;  enfin  l'angle  SP'S'  sera  la  parallaxe  de  longitude. 

Or  Tanalogie  que  nous  avons  annoncée  se  montre  ici  avec  la 
plus  parfaite  évidence.  Car  la  figure  dont  nous  faisons  usage  n'est 
que  celle  qui  nous  a  servi  pour  les  déclinaisons  et  les  ascensions 
droites,  dans  la  page  4o8  du  tome  III.  Le  système  des  coordonnées 
en  latitudes  et  longitudes  est  absolument  de  la  même  nature;  les 
conséquences  sont  donc  pareilles.  Qui  ne  voit  que  la  parallaxe  de 
latitude  répond  à  la  parallaxe  de  déclinaison ,  et  la  parallaxe  de 
longitude  à  la  parallaxe  d'angle  horaire  ou  d'ascension  droite  ? 
Pour  appliquer  ici  les  formules  trouvées  alors ,  il  suffit  évidemment 
de  donner  aux  lettres  qu'elles  renferment  la  signification  que 
nous  voulons  leur  attribuer  ici.  On  aura  donc  ainsi,  sans  aucun 
calcul  nouveau ,  les  expressions  des  parallaxes  de  longitude  et  de 
latitude  (*). 

(*)  Soient  L  la  longitude  du  zénith  -vrai ,  A  sa  latitude  rapportée  au  plan 
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Seulement ,  comme  Tangle  S'P'Z  qui  répond  à  l'angle  horaire  est 
ici  la  difïérence  des  longitudes  du  zénith  vrai  et  de  Tustre ,  il  nous 
devient  nécessaire  de  savoir  déterminer  la  longitude  de  ce  zénith. 
Fuur  cela  il  n'y  a  rien  de  plus  simple  que  de  chercher  d'abord  la 
déclinaison  du  zénith  vrai,  rapportée  au  plan  de  Téquateur,  et 
son  ascension  droite,  relativement  au  point  équinoxial.  Après 
quoi  on  convertira  ces  coordonnées  en  longitude  et  latitude ,  re- 
latives au  plan  de  Técliptique ,  comme  on  convertirait  celles  dUin 
astre,  par  les  formules  que  nous  donnerons,  pour  cet  objet, 
dans  l'appendice  à  ce  chapitre. 


de  récliptique  ;  soient  l  et  X  les  quantités  analogues  pour  Pastrc  observe , 
ces  quantités  étant  prises  de  dessus  la  surface  terrestre.  Si  Pon  suppose  que , 
dans  la  figure,  Pastre  est  à  Foccident  du  zénith  au  delà  du  plan  £ZP',  et  que 
là  point  équinoxial  Y  se  trouve  aussi  au  delà  de  ce  même  plan  à  Poccideni 
de  Tastre,  la  différence  des  longitudes  L  — 2  représentera  PangleSP'Z, 
compté  du  méridien  apparent  et  d'orient  eu  occident ,  comme  les  anglei 
horaires.  Cet  angle  est  analogue  à  Pangle  horaire  apparent  P ,  dans  le  csa 
où  il  s'agissait  de  déclinaison  et  d'ascension  droite.  Pour  compléter  Pana- 
logie,  soient  D'  la  distance  du  zénith  au  pôle  de  Pécliptique,  P  la  diffé- 
rence des  longitudes  apparentes  L  —  / ,  et  A  la  distance  apparente  de 
l'astre  à  ce  même  pôle,  ce  qui  donne  D'=roo»'  —  A,  A  =  looê^' —  X.  11  suf- 
fira de  substituer  ces  quantités  à  leurs  analogues  dans  les  formules  de  la 
page 408  du  tome  III,  et,  marquant  d'un  accent  les  éléments  du  lieu  vrai , 
comme  nous  Pavons  fait  alors ,  on  aura ,  par  approximation , 

n     li        «    1       .     «        1»      T>f       H  sinD'.sinP' 

Parallaxe  de  longitude ,    P  —  P'  = : — ■-, ; 

"  sm  A' 

Parallaxe  de  latitude ,       A  —  A'  =  FI  (sin  A'  cos  D'  —  cos  A'  sin  D' cos  P' )  ; 

et,  comme  P  —  P'  =  L— Z  — (L —  Z')  =  l' —  /,  on  aura  la  longitude  appa- 
rente l  et  la  distance  apparente  de  l'astre  au  pôle  de  Pécliptique,  ou  A ,  par 
les  formules  suivantes  : 

n.8inD\sin(L— r) 

sin  A' 

A  =  A'-H  n  [sin  A'  cos  D'  —  cos  A',  rîn  D'.cos  (L—  /')]. 

n  est  la  parallaxe  horizontale  relative  au  rayou  terrestre  qui  passe  par  Tob- 
serrateur.  Pour  la  simplicité  du  calcul ,  j'ai  conservé  dans  les  formules  les 
'listances  polaires  A ,  A'  qui ,  pouvant  se  compter  de  o  grade  à  200  grades , 
nVxigent,  dans  les  différents  cas,  aucun  soin  particulier,  si  ce  n'est  d'obseï'- 
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La  déclinaison  du  zénith  vrai  est  très-' facile  à  obtenir,  c^estla 
distance  de  ce  zénith  à  Téquateur.  Comme  CZ  est  le  rayon  ter- 
restre, qui  diffère  de  la  verticale,  il  faudra,  pour  obtenir  cette 
distance,  retrancher,  de  la  latitude  géographique  du  Heu  de 
Tobservation ,  l'angle  du  rayon  avec  la  verticale.  Ceci  est  une 
application  de  la  règle  générale  établie  à  la  page4i3  du  tome  IH, 
et  qui  a  été  rendue  sensible  alors  par  la  figure  numérotée  69 , 
PL  XIF. 

Quant  à  l'ascension  droite  du  zénith ,  elle  est  évidemment  me- 
surée par  l'angle  horaire  variable ,  que  forme  le  point  équinoxial  T 
avec  le  plan  fixe  du  méridien  du  lieu.  C'est  le  temps  sidéral  con- 
verti en  degrés  de  l'équateur.  Pour  l'obtenir  on  suivra  le  procédé 
enseigné  dans  la  page  17  du  tome  III.  On  cherchera  l'angle  ho- 
raire d'une  étoile  connue ,  d'après  l'observation  de  la  hauteur, 
cet  angle  étant  supposé  compté  du  méridien  supérieur,  et  de 
o"  à  36o®  dans  le  sens  du  mouvement  diurne.  On  y  ajoutera  l'as- 
cension droite  de  l'étoile,  et,  retranchant  de  la  somme  les  circon- 
férences entières,  s'il  y  en  a,  le  reste  sera  le  temps  sidéral  ou  la 
distance  du  point  équinoxial  T  au  plan  du  méridien. 

Cette  distance  sera  l'ascension  droite  du  zénith.  C'est  ce  que 


ver  le  jeu  des  signes  algébriq^uesdans  les  expressions  trigonométriques.  Sous 
ce  rapport,  elles  sont  beaucoup  plus  commodes  que  les  déclinaisons  et  les 
latitudes  qui,  comptées  à  partir  d\m  plan,  exigent  qu''on  ait  soin  de  les 
faire  positiTes  d'un  côté  et  négatives  de  Fautre.  Quant  à  la  différence  des 
longitudes  /'et  L,  son  emploi  n*'offrira  non  plus  aucune  difficulté,  et  n'exi- 
gera aucune  construction  particulière,  pourvu  qu'on  s'astreigne  toujours  à 
compter  les  longitudes  /'  et  L  de  la  môme  manière,  d'occident  en  orient,  à 
partir  du  même  point  équinoxial,  comme  on  com])te  les  ascensions  droites 
sur  l'équateur.  Enfin  la  distance  D  du  zénith  au  pôle  de  Pécliptique  ne  doit 
pas  être  comptée  à  partir  de  la  verticale,  mais  à  partir  du  zénith  vrai  dé- 
terminé par  le  pro?ongcment  du  rayon  terrestre ,  comme  nous  l'avons  fait 
pour  les  parallaxes  d'ascension  droite  et  de  déclinaison. 

En  restant  fidèle  h  ces  conyentions  générales ,  il  n'y  aura  aucun  autre  soin 
à  avoir  dans  chaque  cas  particulier.  On  voit  aussi,  par  ces  expressions, que 
la  parallaxe  doit  s'ajouter  aux  éléments  du  lieu  vrai  avec  le  signe  que  lui 
donne  la  formule ,  pour  avoir  les  éléments  du  lieu  apparent.  N'oublions  pas 
que  les  formules  précédentes  ne  sont  qu^approchées,  et  qu'il  faut  reeourir 
aux  séries  pour  avoir  les  formules  exactes. 


PHYSIQUE.  ^3 

les  astronomes  appellent  V ascension  droite  du  milieu  du  ciel.  On 
l'obtiendrait  plus  simplement  encore  en  observant  des  passages 
d'étoiles  on  du  soleil  à  la  lunette  méridienne ,  et  calculant  Tascen- 
sion  droite  de  ces  astres  pour  l'instant  de  Tobservation  ;  car,  puis- 
qu'ils se  trouvaient  alors  dans  le  méridien ,  leur  ascension  droite 
était  celle  du  méridien  même. 

Connaissant  la  déclinaison  du  zénith  et  son  ascension  droite,  on 
calculera  aisément  sa  longitude  et  sa  latitude.  Et  comme  l'une  des 
deux  premières  coordonnées ,  savoir  l'ascension  droite ,  est  varia- 
ble à  chaque  instant  par  Peffet  du  mouvement  diurne ,  on  voit 
que  les  deux  autres,  qui  toutes  deux  la  contiennent ,  seront  varia- 
bles aussi.  La  latitude  et  la  longitude  du  zénith  changent  donc  à 
chaque  instant.  Gela  était  facile  à  prévoir  d'après  la  direction 
oblique  du  plan  de  Técliptique,  relativement  au  mouvement 
diurne.  Mais  on  a,  par  ce  qui  précède,  le  moyen  d'obtenir  à  chaque 
instant  les  valeurs  de  ces  coordonnées  variables. 

^1 .  Les  astronomes  ont  appelé  nonagésime  le  point  £  de  l'éclip- 
lique,  où  ce  plan  est  rencontré  par  le  cercle  de  latitude  ZP'  qui 
passe  par  le  zénith.  Le  mot  de  nonagésime  signifie  quatre-vingt- 
dixième.  Cette  dénomination  paraît  venir  de  ce  que  le  point  E  se 
trouve  à  90°  sexagésimaux  du  point  de  Técliptique  qui  se  trouve 
au  même  instant  dans  Thorizon.  En  effet,  si  par  le  centre  C  de  la 
terre ,  on  mène  un  plan  perpendiculaire  au  rayon  CZ ,  et  par  con- 
séquent horizontal ,  ce  plan  sera  représenté  dans  la  figure  par  la 
ligne  droite  CH ,  comme  Técliptique  l'est  par  la  ligne  droite  CE. 
L'intersection  de  ces  deux  plans  sera  donc  une  ligne  droite,  menée 
par  le  point  C  perpendiculairement  au  plan  de  la  figure.  Par 
conséquent ,  l'angle  de  cette  droite  avec  CE  et  CH  sera  un  angle 
droit. 

Ce  point  de  l'écliptique ,  situé  ainsi  dans  l'horizon ,  à  90°  du  point 
E)  ou  du  nonagésime,  s'appelait  anciennement  V  horoscope  y  et 
l'espèce  de  superstition  appelée  V astrologie  judiciaire  consistait  à 
croire  que  le  point  de  l'écliptique  qui  se  levait  ainsi  au  moment 
où  un  événement  était  arrivé ,  avait  sur  lui  une  influence  favo- 
rable ou  funeste.  On  calculait  donc  la  position  de  ce  point  dans 
^'écliptique,  et,  selon  qu'il  appartenait  à  telle  partie  ou  à  telle 
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autre ,  on  en  tirait  des  présages  heureux  ou  malheureux  :  c'est 
ce  que  Ton  appelait  tirer  Vhoroscope,  Il  suffît  d'énoncer  cette 
superstitieuse  pratique  pour  en  faire  sentir  Tabsurdité. 

1S2.  D'après  les  définitions  précédentes,  la  distance  angulaire 
du  point  £  au  plan  de  l'horizon,  ou  l'angle  EGH,  s'appelle  en 
astronomie  la  hauteur  du  nonagésime.  Cette  distance  est  évidem- 
ment égale  à  l'angle  P'  GZ ,  distance  du  pôle  de  l'éclip tique  au 
zénith  vrai.  Ces  dénominations  étant  fort  employées  en  astronomie, 
il  est  utile  de  savoir  ce  qu'elles  signifient.  Mais  il  est  évident 
qu'elles  sont  aussi  peu  caractéristiques  que  peu  nécessaires  y  et  que 
les  expressions  générales  de  longitude  et  latitude  du  zénith  sont 
bien  plus  convenables;  nous  les  emploierons  toujours  dans  la 
suite  de  cet  ouvrage ,  car  il  ne  faut  pas  multiplier  les  termes  tech- 
niques sans  nécessité. 
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APPENDICE  AU  CHAPITRE  IV. 

Formules  pour  transformer  les  ascensions  droites 
et  les  déclinaisons  en  longitudes  et  latitudes^  ou 
inversement. 

85.  Reportons-nous  aux^?^.  5  et  5  bisy  qui  ont  été  expliquées 
dans  les  pages  67  et  68,  et  exprimons  analy  tiquement  les  relations 
géométriques  que  nous  avons  constatées  entre  leurs  parties.  Pour 
cela ,  nommons  &>  Tobliquité  de  l'écliptique ,  d  la  déclinaison  de 
l'astre,  a  son  ascension  droite,  "k  sa  latitude,  /sa  longitude.  Si  c^est 
Tascension  droite  et  la  déclinaison  qui  sont  connues ,  on  aura  la 
longitude  et  la  latitudo-  par  les  formules  suivantes ,  tirées  du  troi- 
sième cas  des  Triangles  sphériques  obliquangles  de  Legendre  : 

cos  P'S  =  sin  P'P  sin  SP  cos FPS  4-  cos P'P  eos  SP, 
cot  SP.  sin  P'P  —  cos  P'PS.  cos  P'P 


cet  PP'S  = 


sin  P'PS 


En  adoptant  les  dénominations  que  nous  venons  d'établir,  et  ob- 
servant que  cos  P'PS  =  cos  (ioo«'  H-  a)  = —  sin  a  ,  il  vient 

sin  \  = —  sin  w  cos  c?  sin  «  -f-  cos  w  sin  r/, 
tang  ^sin  &>  +  sin  a  cos  &> 


tang/  = 


cos  a 


Il  faut  joindre  à  ces  expressions  la  condition  d'égalité  que  j'ai  in- 
diquée §  49,  et  qui  lie  les  coordonnées  simultanées  des  deux  sys- 
tèmes. Elle  s'établit  sur  l'identité  de  l'hypoténuse  T  S,  commune 
aux  deux  triangles  TAS,  TLS,  de  Isifg.  5  bis.  En  effet,  par  le 
deuxième  cas  des  Triangles  sphériques  rectangles  de  Legendre ,  on 
aura: 

dans  le  triangle  Y  AS ,      cos  T  S  =  cos  ^  cos  a  ; 
dans  le  triangle  TLS ,      cos  T  S  =  cos  X  cos  /  j 
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par  conséquent , 

cos  \  cos  / 1=  cos  cl  cos  a. 

Lorsqu'on  a  effectué  numériquement  la  transformation  de  d  et  a, 
en  >  et  /,  par  les  expressions  directes,  pour  quelque  application 
particulière ,  il  est  bon  de  voir  si  cette  relation  d^égalité  est  satis- 
faite par  les  valeurs  obtenues  pour  constater  que  les  calculs  ont 
été  faits  correctement. 

Mais  elle  a  encore  un  autre  usage  qui  est  souvent  utile^analy- 
tiqnement.  Multipliez-la  membre  à  membre  par  celle  qui  donne 
tang  /,  le  dénominateur  de  celle-ci  disparaîtra ,  et  Ton  obtiendra 

cos  )i  sin  /  =  sin  dsiu  tô  -4-  cos  d  sin  a  cos  u  ; 

on  aura  donc  cos  \  sin  /  exprimé  en  a  et  ^,  sous  forme  linéaire, 
comme  on  a  déjà  cos  )l  cos  /.  Cela  devient  très-commode  dans  des 
opérations  où  il  s*agit  d'éliminer  des  fonctions  de  >  et  de  / ,  lors- 
qu'elles peuvent  se  décomposer  dans  ces  deux  produits ,  comme 
il  arrive  fréquemment. 

Les  formules  qui  donnent  sin  \  et  tang  /,  peuvent  s'accommoder 
au  calcul  logarithmique ,  en  prenant  un  angle  auxiliaire  f,  tel 
qu'on  ait 

,  V  sin  fl 

(i)  îang9  = 


tang  r/' 

caralors,  en  éliminant  sin  a  de  la  première  et  tang  ^  de  la  seconde, 
elles  deviennent 

(2)  SinXzrrSinrf -y 

cos  7 

/o\  .  sin  fç  -f-  w) 

(3)  tang  /  =  tang  a  — V  - 

°  sin  (p 

t*$4.  Prenons  maintenant  le  cas  inverse,  celui  oij  Ton  cherche 
la  déclinaison  et  l'ascension  droite ,  connaissant  la  latitude  et  la 
longitude.  La  même  proposition  trigonométrique  appliquée  à  ces 
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nouvelles  données,  fournira  les  deux  équations  suivantes  : 

cos  PS  =  sin P'  P  sin  P'S  cos  PP'S  -f-  cos  P'P  cos  P' S , 
cotP'S.  sin  P'P  —  cos  PP'S  cos  P'P 


cotFPS  = 


sin  PP'S 


ou,  en  nniettant  pour  ces  quantités  leurs  valeurs,  et  observant  que 
cotP'PS=— tangû, 

sin  £/  =  sin  u  cos  \  sin  /  -f-  cos  &>  sin  > , 

—  tanc  ).  sin  w  H-  sin  /  cos  w 

tang  a  = ^- ^ . 

^  cos/ 

Il  faudra  encore  y  joindre  la  condition  d'identité  des  hypoté- 
nuses, qui  donnera,  comme  tout  à  Theurc, 

cos  d  cos  a  =  cos  \  cos  / , 

et  de  cette  équation ,  combinée  avec  Texpression  de  tang  a ,  on 
déduira 

cos  fi  sin  a  = —  sin  >  sin  w  -h  cos  \  sin  /  cos  w. 

On  aura  ainsi  les  produits  cos  ^cos  a  et  cos  ^  sin  a,  exprimés  en  \ 
et /sous  forme  linéaire;  comme  on  avait  obtenu  leurs  analogues, 
dans  le  problème  précédent. 

Ces  nouvelles  équations  ressemblent  à  celles  qui  nous  ont  donné 
d'abord  la  latitude  et  la  longitude.  La  latitude  répond  à  la  décli- 
naison ,  et  la  longitude  à  l'ascension  droite  ;  il  n'y  a  de  différence 
que  dans  l'obliquité  «,  qui  prend  ici  une  valeur  négative.  En  sui- 
vant cette  analogie ,  les  valeurs  de  sin  d  et  de  tang  a  pourront 
s'obtenir  par  un  angle  auxiliaire  9',  tel  qu'on  ait 

r  1  ,         sin  / 

[i]  tang(p'  = 


"  tang>' 
Cl  en  éliminant  sin  /  de  la  première  et  tang>  de  la  seconde ,  elles 
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deviendront 

r  T  .     ,     sinXcos((p'— w) 

•■  -■  COS  (p 

.sin(©'  —  «) 
[3]  tangiz=tang/       'J^  ^     ^ 

Enfin,  si  Ton  voulait  Tangle  de  position  PSP',  que  nous  nom- 
merons S,  on  l'obtiendrait  avec  facilité  en  observant  que ,  dans 
tout  triangle  sphérique,  les  sinus  des  angles  sont  entre  eux  comme 
les  sinus  des  côtés  opposés ,  ce  qui  donnerait 

.    ^      sin  w  COS  a  .    _       sin  w  cos  / 

smS=: : — ?     ou      sm  S  = -, — . 

COS  À  cos  a 

L'identité  de  ces  deux  valeurs  de  sin  S  reproduit  l'équation  de 
condition  que  nous  avons  tout  à  l'heure  trouvée  directement. 

Les  formules  précédentes  ont  été  établies  en  supposant  que 
le  pied  du  cercle  de  latitude  de  l'astre  se  trouve  dans  le  pre- 
mier quart   de    Técliptique  à   partir   de   l'équinoxe    du  prin- 
temps; mais,  pour  les  étendre  à  toutes  les  autres  positions,  il 
suffit  d'observer  fidèlement  le  jeu  des  signes  algébriques,  en  fai- 
sant les  sinus,  cosinus  et  tangentes  positifs  ou  négatifs,  selon  la 
valeur  des  arcs  auxquels  ils  répondent.  Cela  ne  fait  aucune  diffi- 
culté pour  l'ascension  droite  et  la  longitude ,  qui  sont  toutes  deux 
comptées  à  partir  d'un  même  point  de  leur  cercle,  et  toujours 
dans  le  même  sens  de  o^'à  4oo^^;  mais,  relativement  à  la  déclinaison 
et  à  la  latitude  qui  sont  comptées  chacune  à  partir  d'un  plan , 
comme  elles  ont  été  prises  positivement  d'un  côté ,   il  faut  les 
prendre  négatives  de  l'autre.  Ainsi ,  puisque  nous  avons  regardé 
comme  positives  les  déclinaisons  et  les  latitudes  boréales ,  il  faut 
regarder  les  australes  comme   négatives.  Le  seul  jeu  des  signes 
algébriques  appliqué  aux  lignes  trigonomé triques  fera  le  reste,  et 
lèvera  toute  ambiguïté  d'interprétation. 

En  effet ,  considérons  d'abord  les  latitudes  \ ,  et  les  déclinaisons 
d;  celle  des  deux  que  l'on  cherche  s'obtient  directement,  dans  nos 
formules,  par  son  sinus,  dont  on  trouve  le  signe,  et  la  valeur  en 
nombres.  Celle-ci  fait  connaître  la  grandeur  de  l'arc,  toujours 
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moindre  qu'un  quadrant  du  cercle.  Le  signe  positif  ou  négatif  in- 
dique sa  situation  boréale  ou  australe.  Il  est  donc  complètement 

défini. 

Venons  aux  longitudes  et  aux  ascensions  droites.  Chacune 
d'elles  s'obtient  de  deux  manières  :  par  sa  tangente  d'abord  ;  puis 
par  son  cosinus,  après  que  la  latitude  ou  la  déclinaison  a  été 
directement  calculée.  Les  signes  simultanés  de  la  tangente  et  du 
cosinus  font  connaître  le  quadrant  du  cercle  dans  lequel  Parc  se 
termine.  La  valeur  numérique  de  ces  quantités  assigne  sa  gran- 
deur. Il  est  donc  également  défini. 

Quand  on  se  trouve  avoir  à  calculer  un  grand  nombre  de  con- 
versions de  a  et  d,  en  \  et  /,  ou  inversement ,  ce  qui  est  très-ha- 
bituel aux  astronomes  praticiens ,  on  peut  utilement  se  servir  des 
angles  auxiliaires,  qui  facilitent  le  calcul  logarithmique.  Cela  est 
alors  sans  danger  pour  la  justesse  des  résultats ,  parce  que  leur 
succession  même  montre  toujours  à  quels  quadrants  du  cercle  ces 
angles  doivent  être  attribués.  Mais,  pour  des  applications  isolées , 
il  m'a  toujours  paru  plus  sûr,  et  tout  aussi  court ,  d'effectuer  le 
calcul  par  les  formules  directes ,  en  passant  par  les  évaluations 
partielles  qu'elles  exigent;  parce  que,  avec  le  seul  soin  de  suivre 
correctement  les  règles  des  signes  algébriques ,  on  n'a  jamais  au- 
cune méprise  à  redouter.  Seulement,  si  l'une  ou  l'autre  des  coor- 
données qu'il  s'agit  d'obtenir  se  trouvait  devoir  approcher  beau- 
coup de  l'angle  droit,  ces  formules  pourraient  bien  ne  pas  la 
donner  avec  toute  l'exactitude  désirable;  mais  alors,  quand  on  au- 
rait calculé  celle  des  deux  qui  n'est  pas  sujette  à  cet  inconvénient, 
on  déduirait  l'autre  de  l'équation  de  condition 

cos  a  cos  d  =  cos  >  cos  /, 

qui,  la  donnant  par  son  cosinus,  en  fournirait  une  évaluation 
très-exacte ,  puisque  ce  cosinus  serait  très-petit.  Dans  ce  cas  encore 
il  serait  bon  de  calculer  aussi  cette  même  coordonnée  par  la  for- 
mule directe ,  pour  s'assurer  que  l'on  n'a  pas  commis  de  faute 
numérique  dans  la  suite  des  opérations.  Du  reste ,  quelque  marche 
que  l'on  veuille  suivre ,  il  est  indispensable  de  prendre  très-exac- 


8o  ASTRONOMIE 

tement  les  parties  propoktionneiles  des  nombres  et  des  loga- 
rithmes que  Ton  cherche  dans  les  Tables.  Car  sans  cela  on  ne 
trouverait  pas  les  concordances  qui  doivent  exister  entre  les  ré- 
sultats obtenus  par  les  voies  diverses  que  j'ai  indiquées. 

ïiS.  La  nécessité  d'effectuer  de  semblables  transformations  se 
présente  sans  cesse ,  dans  les  questions  qui  ont  trait  aux  théories  de 
l'astronomie,  ou  à  son  histoire;  il  faut  également  y  recourir  pour 
appliquer  à  des  recherches  d'antiquité  ou  d'histoire  d'anciens  docu- 
ments astronomiques  qui  peuvent  quelquefois  les  éclairer.  Je  crois 
donc  utile  d'en  donner  ici  un  exemple,  choisi  dans  un  des  cas  où  les 
calculs  numériques  sont  le  plus  difficiles  à  exécuter  avec  précision. 

En  discutant  toutes  les  observations  de  Bradley,  Bessel  en  a 
déduit  que  les  coordonnées  de  l'étoile  polaire  (a  petite  Ourse) ,  et 
l'obliquité  de récliptique,  avaient,  au  commencement  de  l'année 
1755,  les  valeurs  suivantes ,  lesquelles  sont  dépouillées  des  petites 
inégalités  périodiques  dont  ces  éléments  se  trouvent  affectés  : 

Ascension  droite.     «  =        10°  55'  34"« 
Déclinaison  ...     rf  =  -h  87®  69'  ^\'\\7.  (boréale). 
Obliquité.   ...     w=         23**  28'  i5",2. 

On  demande  de  calculer ,  pour  la  même  époque ,  la  longitude  / 
de  rétoile,  et  sa  latitude  >. 

Je  cherche  d'abord  ces  coordonnées  par  les  formules  directes  : 

sin  >  =  —  sin  w  cos  d  sin  a  -h  cos  w  sin  d\ 

tang  d  sin  &> 

tan}»  /  ■=!  — H  tanc  a  cos  w  ; 

^  cos  a  ^ 

et ,  comme  vérification  : 

cos  a  cos  d  =:  cos  \  cos  /. 

La  déclinaison  d  étant  fort  grande  comparativement  à  l'ascension 
droite  a ,  l'expression  de  tang  /  montre  d'avance  que  la  longi- 
tude /  approchera  beaucoup  de  90°,  ce  qui  rendra  l'évaluation 
numérique  de  sa  tangente  particulièrement  difficile.   En  consé- 
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quence»  il  convient  d'employer  Téquation  de  vérification,  pour 
obtenir  une  seconde  évaluation  de  /  par  son  cosinus ,  quand  \  sera 
connu,  afin  de  confirmer  ces  résultats  l'un  par  l'autre.  Voici  main- 
tenant le  tableau  des  opérations  effectuées  avec  les  Tables  ordinaires 
de  logarithmes  à  sept  décimales.  Pour  plus  d'exactitude ,  les  par- 
ties proportionnelles  des  nombres  n'ont  pas  été  prises  dans  les 
petites  Tables  auxiliaires  qui  sont  en  marge  des  pages  ;  on  les  a 
calculées  directement  par  multiplications  ou  par  divisions ,  d'après 
les  différences  totales  des  deux  logarithmes  entre  lesquels  chaque 
élément  se  trouve  compris  :  quant  aux  lignes  trigonométriques,  on 
a  eu  soin  de  remplacer  les  arcs  par  leurs  compléments  à  90% 
lorsque  cela  a  pu  faire  rentrer  les  quantités  à  évaluer  dans  la  par* 
tie  des  Tables  où  les  logarithmes  des  sinus  et  des  tangentes  sont 
donnés  de  seconde  en  seconde  de  degré.  Après  ces  explications , 
la  disposition  des  calculs  successifs,  et  l'ordre  dans  lequel  les  ré^ 
sultats  s'obtiennent ,  se  comprendront  d'un  seul  coup  d'œiL 
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?-•.  Calcul  direct  de  l. 
logSÎnozr     1,6001918  logCOSurr     1,9624937 

logtaDgrf=    1,4557779  logtangfl=    T, 2856526 

I , 0559697  7 , 248 I 463 

logCOStfrr:     l,992o55l  ^-     0,1770705306 

1 , 0639 1 46  4-  1 1 , 5854960000 

4-  11,58549600  tang/  =  11,7625665306 

log  tang  /  =    1 ,  070502 1 
logtang(9o»— /)=    2,9294979 
/=9o«^4»5i'33",632      ou       /  =  85«  8' 26^,368. 

On  voit  que  dans  cet  exemple ,  particulièrement  choisi  couinie 
difficile,  les  deux  évaluations  de  /  concordent  jusque  dans  les 
dixièmes  de  seconde ,  et  presque  dans  les  centièmes.  Il  en  sera 
donc  toujouJ*s  ainsi  en  général  quand  on  aura  opéré  exactement, 
n  convient  de  faire  marcher  simultanément  les  calculs  directs  de  \ 
et  de  /,  parce  que  les  logarithmes  des  lignes  trîgonométriques  qu*il 
&iït  prendre  pour  les  effectuer,  ou  se  répètent,  ou  se  vérifient  mu- 
taeUement. 

Tel  est  le  degré  de  précision  que  Ton  peut  toujours  obtenir  avec 
lesTaUes  ordinaires  à  sept  décimales.  Si  Ton  voulait  pouvoir 
répondre  des  centièmes  de  seconde,  ce  dont  on  a  des  occasions 
bien  rares,  il  faudrait  employer  des  Tables  qui  donnent  des  déci- 
Qules  plus  nombreuses,  ou  introduire  dans  les  détails  des  cal* 
cob  des  artifices  de  transformation  qui  pussent  y  suppléer.  Ici , 
pv  exemple,  une  seule  unité  de  différence  sur  la  septième  àk^- 
maie  du  logarithme  de  sin  \ ,  produit  sur  l'arc  \  une  Variation  de 
o'',io75.  Or,  comme  il  est  impossible  de  répondre  d'une  unité  de 
œtordic,  après  une  série  d'opérations  et  d'évaluations  consécu- 
tives, effectuées  avec  des  logarithmes  ainsi  restreints,  on  voit  que , 
daosua  tel  cas,  on  peut  tout  au  plus  espérer  d'obtenir  la  valeur 
^  ^  «xacte  jusqu'aux  dixièmes  de  seconde  par  ce  mode  de  calcul 

6., 
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direct ,  quelque  soin  que  Ton  mette  à  Tappréciation  des  parties 
proportionnelles,  en  la  formant. 

»e.  Je  vais  maintenant  calculer  l  et  /  d'après  les  mêmes  données, 
en  me  servant  des  formules  qui  emploient  Tangle  auxiliaire  y. 
Pour  cela,  il  faut  d'abord  évaluer  cet  angle  par  la  condition 

sina 
tang  y  = 


tangef' 
après  quoi  on  trouveraf  \etl  par  les  expressions  suivantes  : 

cos  fa>  -h  6)^  .  sin  (<p  -h  w) 

sin>  =  sinrf^'l^^    ^ ,  tang/  =  tang  a  -     V         ^' 

cos  f  sm  ç 

En  conséquence ,  je  commence  par  chercher  Tangle  ç,  comme  il  suit  : 

\oQS\na  =  1 ,2777076 
log  tang  fJ  =  1 ,4557779 

logtangç=r  3,8219297 
de  là  on  tire 

y=:o*>22'48",827  ;  log  sin  (})  =  3,82 1 9201;  log  cos  «p=:  1,9999904. 

La  petitesse  de  l'angle  ip  nécessite  une  précaution  particulière 
pour  passer  du  logarithme  de  sa  tangente  à  celui  de  son  sinus.  On 
le  fera  très-commodément,  et  avec  toute  la  précision  convenable, 
en  considérant  sin  ^  sous  la  forme  tang  ^  cos  ^ ,  ce  qui  donne 

log  sin  ff  =  log  tang  «p  -h  log  cos  f . 

£11  effet  9  l'arc  ^  étant  connu  par  sa  tangente^  le  logarithme  de 
son  cosinus  est  donné  par  les  Tables;  or,  pour  de  très- petits 
arcs  comme  celui-là,  un  changement  de  i'^  influe  tout  au  plus 
sur  la  dernière  décimale  de  ce  logarithme,  de  sorte  qu'on  peut  le 
prendre  presque  à  vue  très-exactement.  Alors ,  en  l'ajoutant  au  lo- 
garithme de  la  tangente  qui  est  donné,  on  obtiendra  celui  du  sinus. 
C'est  ainsi  que  j'ai  opéré.  On  obtiendrait  sans  doute  un  résultat 
équivalent  si,  ayant  trouvé  l'angle  ip,  on  cherchait  directement 
log  sin  ep ,  dans   la  colonne  affectée  aux  sinus ,  en  calculant  la 
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partie  proportionnelle  pour  la  fraction  de  seconde  0,827  d'après 
les  différences  prises  dans  cette  colonne  même.  Mais  cela  s<^rait 
beaucoup  plus  pénible  ;  et  encore ,  pour  atteindre  une  précision 
égale,  faudrait-il  que  le  calcul  des  parties  proportionnelles  fut 
fait  très-complètement.  Car,  par  exemple,  si  Ton  voulait  évaluer 
ainsi  log  sin  ^ ,  d*après  Fangle  f ,  en  ne  prenant  les  parties  pro- 
portionnelles que  pour  les  dixièmes  de  seconde ,  on  trouverait 
finalement  plus  de  o'',4  d'erreur  sur  l'évaluation  de  /.  Une  fois  ce 
logarithme  obtenu  ainsi  exactement,  par  rintervenlion  du  cosinus, 
le  calcul  s'achèvera  de  la  manière  suivante  : 

9=    0<»22'48^,827 
CJ  =  23.28.l5,!20O 

J+w=23°5l'4'^o!^7  log cos(<p-+-w)=  1,9612309     logsin((p-hw)r=:  7,6067698 

log  coS(p  =  1 ,9999904  log  sin  (p  r=  3 ,  82 1 920 1 

1 ,96 1 24o5  1 , 7848497 

log  sind  =  i  ,9997  340         log  taug  a  =  i,  2856526 


log  sin  1  =  1, 96097 45         log  tang  1=  i  ,07o5o23 
>=:66°4'2i>752  /=  85«8'26",379, 

Ces  nouvelles  valeurs  s'accordent  encore  avec  les  précédentes 
clans  les  dixièmes  de  seconde  ;  mais  on  y  voit  reparaître  quelques 
petites  différences  dans  les  centièmes,  résultat  inévitable  de  Tin- 
certitude  qui  affecte  la  dernière  décimale  des  logarithmes  employés. 
Cette  seconde  manière  d'opérer  est  un  peu  plus  courte  que  la  pre- 
mière. Aussi  les  astronomes  Temploient-ils  habituellement  par 
préférence.  Mais,  pour  atteindre  l'exactitude  qu'on  en  peut  espé- 
rer, il  faut  apporter  à  l'évaluation  précise  de  Tangle  auxiliaire  ^ , 
des  précautions  qu'on  ne  prend  pas  toujours.  En  outre ,  elle  ne 
fournit  pas  de  vérifications  immédiates  des  résultais  obtenus  ;  et 
elle  perdrait  tout  l'avantage  de  sa  brièveté  relative,  si  l'on  formait 
les  nouvelles  évaluations  de  logarithmes  et  de  nombres  qui  seraient 
nécessaires  pour  se  les  procurer. 

37.  Par  la  difficulté  que  Ton  éprouve  pour  assurer  ici  l'exactitude 
te  dixièmes  de  seconde  dans  l'évaluation   de  l'arc  > ,  on  peut 
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preToIr  que  Ton  aurait  à  craindre  bien  plus  d^ncertitude  encore 
si  Ton  voulait  calculer  la  déclinaison  d ,  d'après  les  valeurs 
données  de  ^  et  de  /;  et  Ton  conçoit  que  le  même  inconvénient  se 
présentera  toutes  les  fois  que  les  coordonnées  cherchées  devront 
amener  Tastre  très-près  du  pôle  auquel  elles  se  rapportent.  Dans 
de  tels  cas  on  peut  améliorer  les  résultats,  par  un  artifice  de  trans- 
formation  qui  amène  comme  inconnue  la  distance  polaire  même 
que  Ton  sait  devoir  être  très-petite,  et  qui  la  donne  d'autant  plus 
exactement,  que  sa  valeur  est  moindre;  pour  montrer  l'usage  de 
ce  procédé,  je  l'appliquerai  à  l'exemple  même  que  je  viens  d'é- 
noncer. 

On  se  donne  \ex.  /,  et  on  demande  dy  que  l'on  sait  devoir  diffé- 
rer peu  de  go^*;  alors  la  formule  générale  donne 

sin  </  =  sin  b>  cos  >  sin  /  -H  cos  u  sin  X. 

Prenons  de  nouvelles  variables  telles  qu^on  ait 

^/  =  go® — w  ;     X=90  —  tt';     /=90 — L; 

fr  et  7r'  seront  les  distances  polaires  que  Ton  veut  introduire.  Par 
lenr  substitution  notre  équation ,  devient 

cos  TT  =  sin  w  sin  tt'  cos  L  -H  cos  w  cos  i:'* 

C'est  à  quoi  Ton  arriverait  directement  par  l'inspection  du  triangle 
polaire  PP'S  de  Xiafig,  5,  si  l'on  demandait  d'y  déterminer  le  côté 
PS  qui  est  tt,  étant  donnés  les  deux  autres  côtés  P'  S ,  P'  P ,  ou  fr' 
et  0),  avec  l'angle  compris  PP'  S ,  qui  est  go®  —  /  ou  L. 

Si  Ton  remplace ,  dans  cette  équation,  cos  L  par  i — a  sin^yL , 
elle  devient 

cos  TT  =  cos  (û)  —  tt')  —  2  sin  w  sin  w'  sin'  {L  ; 

«t,  en  faisant  subir  aux  deux  cosinus  restants  une  transforma- 
tion semblable,  on  a  enfin 

sin'l  ir  =  sin'l  (w  —  tc')  -H  sin  w  sin  tt'  sin^  \  L. 
En  effectuant  le  caleul  numérique  du  second  membre ,  avec  le* 
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irfllfllirs<âi»t»niies  tocH  à  l'he^e  pour  >  et  /,  lesquelles  deriedaeiit 
ici  fes  donoèss  éa  problème ,  on  trouve  les  résaltvts  "suivaMs  : 

i**"  terme. . . .  o^ooooi  58767  87546 
2*  terme ....  0,000290307666666 

sitt» j  w  =:  d,ood3o  6r844  ^4^  ^"^ 

J'étends  exprés  Tévaluation  des  décimales  fort  au  delà  des  li- 
mites où  Ton  peut  les  obtenir  avec  sûreté,  par  de  simples  propor- 
doooalités  établies  sur  les  différences  données  par  les  Tables,  afin 
de  constater  l'ordre  des  erreurs  finales  que  Ton  ne  peut  éviter. 
En  opérant  avec  les  mêmes  précautions ,  sur  cette  valeur  de 
sin'  j  jr,  j'en  tire 

log  sin*»  ^n  =  4,485  983 1  ;    log  sîû  |  »  ==  â,ii4^Ô9  *  S  S  ; 

«t)  par  suite, 

|7r=f>ô'9^43i8;    tr  =  2«'ô'i8",8636;    ii±=  87»59'4I^Ià64. 

GeTesultat  présente  un  eKcèï  de  o'',oi6  mt  la  déclinaison  d^ 
qui  nous  avait  primitivement  servi  de  données  pour  calculer  X  et 
/,  dont  nous  entreprenons  ici  de  la  déduire  par  une  marche  in- 
verse. Les  soins  que  nous  avons  apportés  dans  toutes  les  parties 
de  ces  calculs  semblent  montrer  qu'on  ne  peut  éviter  des  erreurs 
de  cet  ordre  sur  des  transformations  qui  s'appliquent  à  des  dis^ 
tances  polaires  si  petites,  quand  on  n'emploie  que  les  Tables  ordinai- 
res à  sept  décimales;  heureusement  elles  ne  sont  pas  d'une  grande 
importance  pour  l'astronomie.  Car  les  difficultés  que  cette  cir- 
constance oppose  à  là  rigueur  des  calculs  numériques  se  repro- 
duisent sous  une  forme  physique  dans  toutes  les  déterminations 
qne  Ton  voudrait  établir  sur  des  observations  faites  dans  les  cas 
oà  elle  intervient.  C'est  pourquoi  on  n'y  compte  que  sous  cette 
réserve.  Pour  ne  pas  sortir  du  cas  spécial  que  nous  venons  de 
prendre  pour  exemple,  la  déclinaison  de  la  polaire,  toute  grande 
qu'elle  est,  peut  être  obtenue  avec  une  précision  très-grande,  parce 
qu'on  la  tire  immédiatement  des  observations  de  distances  zéni- 
thales. Mais  quant  à  sa  latitude  comptée  de  l'écliptique ,  son  incer^ 
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titude  propre  et  inévitable  dépasse  de  beaucoup  les  iatxactitades 
que  comporte  le  calcul  numérique  des  transformations  effectuées 
par  les  Tables  ordinaires  à  sept  décimales.  Car  l'ascension  droite, 
qui  est  un  de  ses  éléments  déterminatifs ,  ne] s'obtient,  pour  cet 
astre,  à  cause  de  sa  proximité  du  pôle,  qu'avec  une  incertitude  de 
plusieurs  secondes  de  degré.  On  en  a  la  preuve  dans  les  recherches 
que  Bessel  a  faites  avec  tant  de  soin  sur  sa  détermination.  Dans 
le  catalogue  tiré  des  observations  de  Bradley,  qui  est  annexé  à  son 
ouvrage  intitulé  Fundamenta  Astronomiœ,  il  assigne  aux  coordon- 
nées équatoriales  de  Téloile  polaire  les  valeurs  que  j'ai  prises  ici 
pour  données  de  calcul.  Mais ,  à  la  fin  du  livre,  des  considérations 
ultérieures  lui  ont  fait  augmenter  l'ascension  droite  de  lo^' entières, 
en  laissant  la  déclinaison  la  même.  Or,  si  l'on  recommence  le  cal- 
cul des  coordonnées  écliptiques  par  notre  première  formule  avec 
l'ascension  droite  ainsi  modifiée ,  on  trouve  que  la  latitude  en  est 
diminuée  de  o'', 355;  et  la  longitude,  au  contraire,  en  est  aug- 
mentée de  o'^,234*  Ces  changements  dépassent  de  beaucoup  les 
erreurs  numériques  que  l'on  peut  commettre  dans  les  calculs  de 
transformation  effectués  par  nos  formules  lorsqu'ils  sont  faits  avec 
soin. 
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CHAPITRE  V. 

Diminution  progressive  de  l'obliquité  de  Cécliptique. 
Mouvement  général  des  étoiles  parallèlement  à 
PécUptique  y  doîi  résulte  la  précession  des  équi-- 
noxeSj  considérée  dans  ses  apparences  observables. 

Section  I.  —  Variation  de  V obliquité  de  Vécliptique  sur 

Véquateur, 

58.  Les  valeurs  assignées  à  l'obliquité  de  Técliptique  par  les 
astronomes  des  différents  siècles  ne  s'accordent  point  entre  elles. 
Elles  vont  toujours  en  diminuant,  depuis  les  plus  anciens  astrjO- 
nomes  jusqu'à  nous.  Ces  différences  ne  peuvent  pas  être  entièrement 
attribuées  à  l'imperfection  des  instruments  et  des  observations  ;cary 
en  vertu  de  cette  imperfection  même,  les  résultats  obtenus  auraient 
dû  se  trouver  tantôt  trop  forts,  tantôt  trop  faibles,  et  il  serait  infini- 
ment peu  probable  qu'ils  s'accordassent  tous  pour  indiquer  une 
diminution  progressive  de  l'obliquité  de  l'écliptique,  si  celte  dimi- 
nution n'était  pas  réelle.  En  effet ,  la  théorie  de  l'attraction  a  con- 
firmé complètement  ce  résultat.  Elle  a  prouvé  que  l'attraction  des 
diverses  planètes  qui  composent  notre  système  planétaire,  doit 
nécessairement  déplacer  peu  à  peu  le  plan  de  l'écliptique  dans  le 
ciel,  et,  selon  la  disposition  actuelle  du  système,  diminuer  sonincli- 
naison  surl'équateur  d'une  quantité  à  peu  près  égale  à  i6o",83  par 
siècle,  ce  qui  fait  par  année  i",6o83  (o",52i09  sex.).  Voici  sur  ce 
pomtles  résultats  comparés  de  la  théorie  et  des  observations,  tels 
qu'ils  se  trouvent  dans  un  Mémoire  de  Laplace ,  inséré  dans  1^ 
Connaissance  des  Temps  pour  181 1 . 
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Observations  antérieures  à  Vère  chrétienne. 
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L'eDsemble  de  ces  observations  établît  d'une  manière  incontes- 
table la  diminution  successive  de  l'obliquité  de  l'écliptique.  Leur 
accord  avec  les  formules  déduites  de  la  théorie,  dont  elles  s'écartent 
tantôt  dans  un  sens,  tantôt  dans  un  autre,  ne  laisse  aucun  lieu  de 
douter  qu'en  effet  cette  diminution  est  uniquement  due,  comme  la 
théorie  Tindique ,  à  l'attraction  des  planètes ,  les  unes  sur  les  autres 
et  sur  le  soleil. 

On  reconnaît  encore  les  effets  de  cette  diminution,  en  comparant 
les  positions  des  mêmes  étoiles  relativement  à  l'écliptique,  à  des 
époques  très-éloignées.  C'est  ce  que  l'on  remarque  principalement 
sur  les  étoiles  voisines  des  solstices  d'été  et  d'hiver.  Celles  qui 
étaient  autrefois  au  nord  de  Técliptique  près  du  solstice  d'été,  sont 
maintenant  remontées  plus  au  nord  en  s'éloignant  de  ce  plan.  Au 
contraire,  les  étoiles  qui,  suivant  le  témoignage  des  anciens  astrono- 
mes, étaient  autrefois  situées  au  midi  de  l'écliptiqueprèsdu  solstice 
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d'été,  se  sont  rapprochées  de  ce  plan,  et  quelques-unes  s*y  trouTent 
maintenant  comprises  on  même  l'ont  dépassé  en  se  portant  vers  le 
nord.  Des  changements  analogues  ont  eu  lieu  vers  le  solstice  d'hiver. 
Toutes  les  étoiles  participent  à  ce  mouvement,  mais  diversement 
et  ^'autant  moins ,  qu'elles  sont  plus  voisines  de  la  ligne  des  équi- 
noxes  :  de  sorte  que  cette  ligne  semble  être  comme  une  charnière  au- 
tour de  laquelle  cette  rotation  parait  s'exécuter.  Il  est  naturel  de 
conclure  de  ces  phénomènes  que  le  plan  de  Técliptique  se  déplace 
réellement  dans  le  ciel,  et  produit  en  sens  contraire ,  relativement 
aux  étoiles,  les  apparences  que  nous  observons  :  car  de  supposer 
que  ces  mouvements  appartiennent  réellement  aux  étoiles ,  cela 
serait  presque  impossible ,  puisqu'il  faudrait  pour  cela  imaginer 
entre  tous  les  corps  célestes  un  accord  inconcevable. 

iS9.  Mais  ce  qu'il  est  important  de  savoir,  et  ce  que  la  théorie  a 
paiement  prouvé,  la  diminution  de  l'obliquité  de  l'écliptîque  ne 
sera  pas  toujours  progressive.  Il  arrivera  un  temps  où  ce  mouve- 
ment commencera  à  se  ralentir;  puis  il  cessera  entièrement,  et  alors 
Tobliquité  de  l'écliptique  sur  l'équateur  paraîtra  constante  :  après 
quoi  le  déplacement  de  ce  plan  recommencera  en  sens  contraire. 
U  s'éloignera  peu  à  peu  de  l'équateur,  suivant  les  mêmes  périodes 
par  lesquelles  il  s'en  était  approché ,  et  ces  états  alternatifs  produi- 
ront une  oscillation  éternelle ,  comprise  entre  des  limites  fixes.  La 
théorie  n'a  pas  encore  pu  parvenir  à  déterminer  ces  limites  ;  mais, 
d'après  la  constitution  du  système  planétaire,  elle  a  démontré 
qu'elles  existent  et  qu'elles  sont  très-peu  étendues.  Ainsi ,  à  ne  con- 
sidérer que  le  seul  effet  des  causes  constantes  qui  agissent  actuelle- 
ment sur  le  système  du  monde,  on  peut  affirmer  que  le  plan  de 
l'écliptique  n'a  jamais  coïncidé  et  ne  coïncidera  jamais  avec  le  plan 
(le  l'équateur  :  phénomène  qui ,  s'il  arrivait ,  produirait  sur  la  terre 
un  printemps  perpétuel. 

60.  Nous  n'aJFons  parlé  ici  que  de  la  diminution  lente  et  sécu- 
laire de  l'obliquité  de  l'écliptique.  Cette  obliquité  éprouve,  en 
outre,  de  petites  oscillations  qui  tour  à  tour  l'écartent  de  sa  valeur 
moyenne,  dans  des  sens  opposés.  Parmi  ces  oscillations  »  la  plus 
consklérable  est  soumise  à  une  période  de  18  ans,  c'est-à-dire 
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qu'au  bout  de  i8  ans,  tout  ce  qui  dépend  de  cette  inégalité  se 
trouve  compensé ,  et  il  ne  reste  plus  que  l'effet  général  et  constant 
de  la  diminution  progressive.  L'observation  a  fait  connaître  la  loi 
de  ces  petites  oscillations,  et  la  théorie  en  a  fait  connaître  la  cause. 
Elles  sont  produites  par  l'action  de  la  lune ,  et  font  partie  du  phé- 
nomène nommé  natation.  Mais ,  comme  leur  valeur  et  leur  période 
dépendent  du  mouvement  de  cet  astre,  j'en  dois  retarder  encore 
l'exposition.  U  nous  suffira  ici  d'être  prévenu  de  leur  effet  sur 
l'obliquité,  il  y  a  aussi  un  petit  effet  du  même  genre  produit  par  le 
soleil ,  mais  il  est  beaucoup  moins  considérable  :  sa  période  est 
d'une  demi-année  tropique. 

Pour  ne  pas  séparer  de  ces  notions  phénoménales  les  procédés 
de  calcul  qui  les  spécifient ,  et  qu'il  faut  sans  cesse  y  joindre  dans 
les  applications ,  je  rapporterai  ici  d'avance  les  formules  qui  expri- 
ment les  valeurs  tant  séculaires  que  périodiques  de  l'obliquité  de 
l'écliptique ,  que  je  viens  de  présenter  comme  de  simples  faits.  Je 
les  emprunte  à  la  Mécanique  céleste ,  et  c'est  là  seulement  qu'on 
en  peut  voir  la  démonstration.  Mais,  en  les  acceptant  comme  mathé- 
matiquement prouvées,  leur  emploi  nous  deviendra  infiniment 
utile  pour  donner  dès  à  présent ,  aux  faits  observables ,  l'enchaî- 
nement et  la  précision  qu'il  serait  impossible  d'y  introduire  sans 
ce  secours. 

61.  Je  commence  par  considérer  la  variation  séculaire  de 
l'obliquité  de  l'écliptique  :  pour  l'exprimer ,  on  part  de  l'époque 
de  1750 ,  que  les  ti'avaux  de  Lacaille  ont  rendue  célèbre,  et  qui 
est  devenue  par  cette  raison  l'origine  convenue  de  presque  toutes 
les  déterminations  astronomiques ,  dont  l'évaluation  doit  changer 
par  le  progrès  du  temps.  A  cette  époque  fondamentale,  l'obliquité 
moyenne,  c'est-à-dire  corrigée  de  toutes  les  petites  oscillations  ren- 
fermées dans  de  courtes  périodes,  était,  selon  les  dernières  appré- 
ciations de  Laplace,  26^0812,  ou,  en  parties  de  la  graduation 
sexagésimale,  23"28'23".  Nommons-la,  par  abréviation ,  6>o.  Soitw' 
la  valeur  du  même  élément  après  un  nombre  -f- 1  d'années  comp- 
tées depuis  cette  époque,  t  devant  être  supposé  négatif,  pour  les 
années  antérieures.  Ceci  convenu ,  en  n'ayant  égard  qu'au  change- 
ment séculaire  de  Tobliquité  observable ,  on  aura ,  suivant  les  for- 
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mules  de  la  Mécanique  céleste,  tome  III ,  page  i58  f*)  : 

u'=  »« —  i",o33o4sin^.99'',i227  —  o«,73532sin*f.2i'',5223. 

Les  termes  qui  s'adjoignent  à  la  valeur  primitive  de  w'  sont 
doDDés  originairement  par  des  séries.  Mais  on  les  rassemble  sous 
des  formes  périodiques  comme  on  le  voit  ici^  pour  en  pouvoir 
étendre  Tapplication  à  des  époques  très-distantes ,  sans  que  leur 
influence  s'exagère.  Je  présenterai  plus  loin  cette  même  expression 
et  ses  analogues  y  rapportées  à  la  graduation  sexagésimale  du  cer- 
cle, ce  qui  les  appropriera  mieux  à  l'usage  des  Tables  trigonomé- 
triques  que  Ton  a  communément  dans  les  mains.  Pour  le  moment 
je  conserverai  la  forme  décimale,  afin  de  raccorder  les  applications 
que  nous  allons  faire  avec  celles  que  Ton  trouve  dans  la  Méca- 
nique céleste  et  dans  le  Système  du  Monde* 


(^)  La  valeur  266,081a,  que  j'attribue  ici  à  cjo^  diffère  tant  soit  peu  de 
celle  qui  lui  est  assignée  à  l'endroit  cité  de  la  Mécanique  céleste*  Le  nombre 
queLaplace  y  donne  est  260,0776  ;  plus  tard,  dans  les  Additions  h  la  Con- 
naissance  des  Temps  pour  181 1,  page  433 ,  il  éleva  cette  constante  à  266,0796 ,  et 
il  Tadjoignit  ainsi  à  sa  formule  pour  le  calcul  des  observations  chinoises.  Cela 
équivaat,  en  mesures  sexagésimales ,  à  23^^28'  17''  «Q?  ou  >  on  nombres  ronds, 
à:23<>ti8'i8'.  Oest  la  valeur  que  Bessel  a  employée  dans  les  Fundamenta  Asiro- 
iioi)U0,etdans  les  Tabula  Regiomontanœ,  comme  tirée  delà  Mécanique  céleste; 
mais  elle  doit  être  encore  un  peu  augmentée  pour  se  concilier  avec  les  résul- 
tats postérieurement  adoptés  par  Laplace  :  car,  dans  VExposition  du  $ys' 
t^  du  Monde,  édition  de  1824  '  P'^e^^y  ^^  est  dit  que  Tobliquité  de  Téclip- 
tiqoe,  au  commeocement  de  1801,  est  268,073,  nombre  qui  a  dû  sans  doute 
^treeoDcIa  des  nombreuses  observations  de  solstices  faites  vers  cette  époque. 
Or,  si  Ton  suppose  f=+5i  dans  Pexpression  de  (a'  de  la  Mécanique  céleste  que 
fai  ici  rapportée ^  on  trouve  que,  depuis  i75oju8qu^à  1801,  Tobliquitéa  dû 
^ij«»tuer  de  06,0082.  Donc ,  pour  qu'en  1801  on  la  trouvât  égale  à  26«  ,073, 
il  fallait  qu'elle  fût ,  eu  1 760 ,  266 ,073-H)6 ,0082,  on  268  ,o8ia.  C'est  la  valeur 
que J^ai  attribuée  à  uq  pour  me  conformer  à  ce  dernier  énoncé  de  Laplace; 
faurais  même  dû  la  porter  à  266,0814  ^i  j^eusse  remarqué  qu'à  la  page  408 
du  même  ouvrage,  il  fait  Tobliquité  du  commencement  de  1801  égale  à 
^)0732.  Ces  oscillations  montrent  les  petites  incertitudes  dont  cet  élément 
Mtronomique  est  encore  affecté.  Il  y  en  a  d'analogues  sur  toutes  les  autres 
conRtantes  de  la  précession  que  je  rapporterai ,  et  Ton  ne  pourrait  espérer  de 
i^s  faire  disparaître  qu^en  reprenant  tous  les  éléments  de  cette  théorie  dans 
un  calcul  simultané ,  où  on  les  déteriminerait  tous  à  la  fols  par  le  concours 
^un  grand  nombre  d'observations ,  les  plus  exactes  que  Ton  pût  choisir. 
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A  l'époque  de  1 750-,  oq  arait  r  =  o  ;  tous  les  termes  s'évanovis- 
sent,  excepté  le  premier,  et  il  reste  &>' =:6>0  =  26*,o8m.  Cela 
devait  être,  puisque  cette  époque  est  prise  pour  origine. 

Aux  chapitres  III  et  V  du  V*  livre  de  la  Syntaxe  mathématique, 
ouvrage  que  nous  appelons  aujourd'hui ,  d'après  les  Arabes ,  Vjil- 
niageste,  Ptotémée  rapporte  deux  observations  du  soleil  et  de  h 
lune,  qui  ont  été  faites  par  Hipparque,  à  Rhodes ^  vers  l'an  ia8 
avant  l'ère  chrétienne  (*).  On  avait  donc ,  à  cette  époque , 

f  =  —  (1750  -f-  128)  =  —  1878. 

Eti  employant  cette  valeur  on  trouve 

w'  =  «o  H-  o*,  29482. 

L'obliquité  moyenne  qui  avait  lieu  alors  surpassait  donc  celle 
de  1750,  de  0^,29482  ;  elle  était  par  conséquent,  selon  la  théorie, 
26^37602,  ou,  en  parties  de  la  graduation  sexagésimale,  23^44'^^* 
Hipparque  la  supposait  égale  à  23°  5i'  20'%  presque  la  même  que 
l'avait  trouvée  Érathostène ,  peut-être  un  demi-siècle  auparavant  ; 
et  Ptolémée  employait  encore  cette  même  valeur,  près  de  trois 
siècles  après  Hipparque ,  tant  l'imperfection  des  instruments  ren- 
dait ces  déterminations  difficiles  alors  ! 

60.  En  faisant  varier  t  d'une  unité  dans  l'expression  de  <•>',  et  sé- 
parant la  différence  ainsi  formée,  on  aura  le  changement  annuel  àe 
l'obliquité  dans  les  différents  siècles  {**).  Son  expression  sera 

—  I  ",60846  cos  (^  99",  1227  -h  49'^56i3) 

—  0^24859 sin  (if.  43'',o446  -+-  2i%5223). 


(*J  Pour  ne  pas  interrompre  l'ordre  des  raisonnements,  je  ne  rapporle  ici 
c|iie  la  date  moderne  toute  réduite.  Pagirai  de  même,  par  le  môme  motif , 
dans  tous  les  cas  où  j'aurai  besoin  de  mentionner  des  résultats  d'observa  • 
UoBS  anciennes  comme  simples  éléments  de  calcul  ;  mais  j'exposerai  plus 
loin,  dans  un  chapitre  spécial,  les  conditions  de  concordance  d'après  les- 
(luelles  on  effectue  ces  conTersions  des  dates  anciennes  en  dates  modernes, 
pour  les  divers  modes  de  computation  des  temps,  dans  les  recherches  d'as- 
tronomie, de  chronologie  ou  d'histoire. 

{^*)  Comme  le  mode  de  calcul  que  j'emploie  ici  se  représentera  fréquem- 
ment,  dans  et  qui  va  suivre,  pour  des  expressions  analogues  à  celle  de  w'^ 
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Cette  expvesflion  est  enëèrtment  négative  lorsque  /  est  poskif . 
EUeFest  même  encore ,  en  stNBme  pour  t  négatif ,  fort  tm  delà  de 
toales  les  époques  où  Fon  puisse  avoir  sujet  d*en  faire  des  appln- 
cations  réelles.  Ainsi,  depuis  la  phrs  haute  antiquité  historique 
jusqu'à  aes^  jours ,  Tohliquité  a  toujours  progressii^ement  diminué. 
An  commencement  de  175a,  01%  ayait  r  =  o.  Le  calcul  effectué 
pour  ce  cas:  danne 

-^  1  ",60846  — o'^ooooo84o44  =  —  1^^,608468, 


j«6aMitt«ttepnnmàM  OMiAtoiidPîadMijuesIa  »évied?opératiooB  par  iMqjuellss 

il  a'âfiktofi. 

L^expresfiSon  générale  assignée  à  eo'  est  de  cette  forme 

fti' ==  d>o  +  A  sIa  a<  .4- B  sin*  &x  f 

6I0 désigne  la  constaote  26^,08^2^  a,  fr  les  arcs  ewreloppés  sous  les  Hgnea 
trigonométri^QS.,  et  A ,,  B  des  eoefiicients  nmnâriqves  dont  la  valeur  propre 
en  endos  est.  fort  restreinte. 

Le  temps  t  est  censé  exprimé  en  années  juliennes  moyennes,  chacune  de 
%51  ,a5.  Si  on  le  fait  croître  d^une  unité,  et  que  Von  désigne  la  Taleur  résul- 
tante de  m'  par  0/^,  on  aura  évidemnieat 

ia\  =  4io-f-  A  sin  {at  h-  a)  -f-  B  sin»  {ht  ■+■  h) , 

Foimaat.  aisra  la  difflërence  &>'.  -^  e»',  le  terme  constaAl:  ô)(»  disparaît  coBune 
eoisiim;  eib,  si  l'on  appliquerais  difiereoces  de&  facteurs  trigonométriques 
les  transformations  généralement  connues  qui  sont  consignées  au  n^  28  de 
la  Trigonométrie  de  Ijegendre,  on  trouve 

àà'^  *-  w'  =3  a  A  aln  j  a.coa  (a< + 1  a)  -h  B  sin  &  sin  (aftt  +  6)« 

C'est  Pexpressîon  dont  j'ai  fait  usage  dans  le  texte;  elle  est  analytiquement 
rigoureose^  mftia  sa  réduction  en  nombres  peut  être  simplifiée  par  la  con- 
sidéntion  que.«i  et.h  sont  de  très-petits  arcs  qu'on  peut  prendre  proportion- 
nels à  leurs  sinus  sans  aucune  erreur  appréciable  aux  Tables  usuelles.  La 
ibrmale  défient,  alors 

«i»,  -  »'  =  A  Ç^j  co8{«-4-ia)  -f-B  L^^  sin  (a*f -f-  b). 

^^^^nuno  a  et  &  sont  exprimée  en  secondes  décimales ,  il  faut  employer  R'' 
ÇxpriiDé  delà  mêmemanièffe.  fjo  valeur  de' soir  logarithme  tabulaire  est  alors 
^)w388oi.  On  peut  s'en  convaincre  aisément  en  y  ajoutant  le  logarithme  de 
®>3^,  car  on  retrouve  ainsi  sa  valftur  ««rrespondaDjU  eo  division  sesagési- 
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c'est-à-dire  qu^avec  les  Tables  logarithmiques  ordinaires,  le  pre- 
mier terme  reste  sensiblement  le  même  que  si  son  facteur  analyti- 
que  était  i  ;  et  le  deuxième  terme  est  presque  nul.  La  diminution 
annuelle  de  l'obliquité  en  1760  était  donc  i'%6o8468;  ou,  par 
siècle,  i6o'',8468.  Gela  fait  en  secondes  décimales  160,8468.0,324 
ou52'^it4*  On  trouverait  exactement  le  même  résultat  si  l'on 
faisait  r  =  +  i  dans  l'expression  complète  de  &>',  et  que  l'on  éva- 
luât ce  qui  se  soustrait  alors  de  0)0. 

65.  Dans  le  langage  habituel  des  astronomes ,  ce  qu'on  appelle  la 
variation  annuelle  d'un  élément  astronomique,  ce  n'est  pas  la  dif- 
férence finie  de  ses  valeurs  après  un  intervalle  d'une  année,  comme 
nous  venons  de  la  calculer  ici ,  et  comme  on  devrait  le  croire  en 
prenant  cette  dénomination  dans  son  acception  précise  :  c'est  le 
changement  idéal  que  l'élément  considéré  éprouverait ,  après  une 
année,  si,  depuis  chaque  époque  prise  pour  point  de  départ,  il 
conservait ,  pendant  toute  cette  période  de  temps ,  la  même  vitesse 
de  variation  qu'il  a  au  moment  où  elle  commence.  Le  résultat  con- 
ventionnel ainsi  obtenu  doit  évidemment  différer  des  changements 
annuels  effectifs ,  d'autant  moins  que  la  variation  de  l'élément  est 
plus  lente  ;  et  il  ne  s'en  écarte  pas  sensiblement,  par  exemple,  pour 
celui  que  nous  venons  de  considérer;  mais  il  est  essentiel  d'être 
averti  de  cette  distinction,  et,  pour  achever  de  la  spécifier,  je  rap- 
porte ici ,  en  note ,  le  procédé  analytique  par  lequel  on  obtient 

maie,  5»3i4425i,  qne  nous  avons  tant  de  fois  employée.  Si,  de  plos,  on 
convertit  A  et  B  en  secondes  décimales  en  les  multipliant  par  loooo,  le 
calcul  numérique  sVfTectue  comme  il  suit  : 

log  a  =  1 ,9961732  log  &  =  1 ,3308887 

logR"  =  5,8o388oi  logR"  =  5,8o388oi 


logdina  =  4,1922931  logsinfr  =  5,5290086 

logA"  =  4,0141171  —  logB"  =  3,8664764 


0,2064102  —  r,395485o  — 

^^  (ff*)  ==-  ^''6^460,  B"  (A)  =-  0,248591. 

Ce  sont  les  nombres  que  J'ai  rapportés  dans  le  texte. 


J 
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généralement  les  variations  annuelles  des  éléments  astronomiques 
telles  que  les  astronomes  les  conçoivent  (*). 

64.  Je  viens  maintenant  aux  inégalités  périodiques  dontTobliquité 
(le  récliptique  est  affectée.  Soient  «'  sa  valeur  au  commencement 
(rune  année  quelconque,  et  D'  sa  diminution  annuelle,  prise  dans  le 
sens  astronomique ,  pour  la  même  époque,  m'  ainsi  que  D'  pourront 
et  devront  être  déduites  des  formules  exposées  plus  haut.  Alors, 
quand  il  se  sera  écoulé  un  nombre  n  de  jours,  depuis  le  commen- 


ce) Prenons  la  durée  fixe  de  Tannée  julienne  pour  unité  de  temps  ,  et , 
comptant  le  temps  t  en  années  pareilles  à  partir  d'aune  époque  définie,  re- 
préseaions  généralement  par  ^  {})  Texpression  analytique  de  Télément  va- 
riable que  nous  voulons  considérer.  Faisons-y  alors  croître  t  d^une  fraction 
<l'anDée  infiniment  petite  désignée  par  r,  dont  la  petitesse  conventionnelle 
«loiis  permettra  de  négliger  toutes  les  puissances  supérieures  à  la  première. 
<  devenant  t  +  r,  la  fonction  ^(t),  arrêtée  ainsi  au  premier  terme  de  s^u 
(léreloppement,  prendra  généralement  la  forme  suivante  : 

v'  0  est  une  autre  fonction  de  «,  qui  dérive  de  9»  (f)  par  l'opération  analy- 
lique du  développement ,  et  que  Ton  appelle,  en  conséquence,  %^  fonction 
àèrwée  ou  son  coefficient  différentiel. 

Ceci  convenu ,  supposons  que  la  fraction  t  reçoive  progressivement  diverses 
valeurs  ar,  3t,  4t,.  . .  qui,  bien  que  différentes  les  unes  des  autres,  soient 
cependant  toutes  infiniment  petites.  L'accroissement  t^'  (<)  de  Péiément  con< 
sidéré  variera  dans  le  même  rapport,  puisque  9'  (t)  ne  changera  point.  Pour 
caractériser  cette  vitesse  initiale  de  variation,  calculons  l'effet  total  qu'elle  pro- 
duirait si  elle  se  continuait  idéalement  telle  pendant  une  année  entière,  c'est- 
à-dire  pendant  l'unité  de  temps  totale  dont  r  est  une  fraction  infiniment  pe- 
tite. Le  résultat  proportionnel  qui  s'obtiendra  ainsi  sera  évidemment  ^'{t), 
c^est-à-diro  \a  fonction  dérivée  elle-même.  C'est  lace  que  les  astronomes  ap- 
pellent la  variation  annuelle  d'un  clément  astronomique  dont  les  valeurs, 
changent  avec  le  temps.  C'est  précisément  ainsi  que,  dans  la  Mécanique. 
les  vitesses  variables  se  définissent  par  la  vitesse  constante  que  le  mobile 
prendrait  à  chaque  instant  de  son  cours  si  les  forces  accélératrices  ou  retar- 
tiatrices  qui  le  sollicitent  cessaient  tout  à  coup  d'agir  sur  lui. 

Lorsqu'un  élément  astronomique  varie  avec  beaucoup  de  lenteur,  il  n'y  a 
que  peu  ou  point  de  différence  appréciable  entre  sa  variation  annuelle  idéale, 
calculée  comme  nous  venons  de  le  dire,  et  les  changements  absolus  de  ses 
valeurs  réelles  prises  au  commencement  et  à  la  fin  d'une  môme  année.  C'est 
(U  qui  arrive,  par  exemple,  pour  le»  variations  annuelles  de  l'obliquité  de 

T.    IV.  7 


gB  ASTRONOMIE 

cernent  de  Tannée ,  Tobliquité  apparente  et  aclu«Ue  £'  aura  la 
valeur  suivante  : 

£'=&>'  —  n  5^^ — r  -h  i",34i  I  cos  2L  -+-  29", 7222  cos  N. 

OOD  y  23 

li  désigne  la  longitude  actuelle  du  soleil ,  et  N  la  longitude  ac- 
tuelle du  nœud  ascendant  de  la  lune.  On  appelle  ainsi  celle  des 
deux  intersections  de  Torbe  de  la  lune  avec  le  plan  de  l'éiiiptique 
par  laquelle  la  lune  passe ,  lorsqu'elle  monte  du  sud  au  nord  de  ce 
plan.  Ce  point  ou  nœud  de  la  lune  se  meut  sur  Técliptique  en  sens 
contraire  du  mouvement  propre  du  soleil ,  et  il  décrit  le  contour 
entier  de  ce  cercle  en  dix-huit  ans,  plus  environ  214  jours,  comme 
on  le  verra  plus  loin.  Voilà  ce  qui  constitue  la  période  de  la  natation 
lunaire  y  car  on  appelle  ainsi  Teffet  de  cette  oscillation.  On  voit  que 
l'obliquité  contient  encore  une  autre  petite  oscillation  dépendante 
de  la  position  du  soleil  sur  l'écliptique.  La  période  de  celle-ci  est  évi- 
demment d'une  demi-année ,  puisque ,  après  cet  intervalle  de  temps, 
la  longitude  du  soleil  ayant  augmenté  de  200  grades,  Tare  2L  a 
augmenté  de  4oo  grades  -,  d'où  il  suit  que  cos  2L  reprend  périodi- 
quement les  mêmes  valeurs.  Cette  seconde  inégalité  vient  de  ce  que 
l'action  du  soleil  produit  sur  l'équateur  un  balancement  analogue 


récliptique,  que  nous  avons  calculées  dans  la  note  précédente;  car,  si  Ton 
se  reporte  à  Pexpression  générale  que  nous  avons  formée  de  (a\  —  u',  réva- 
iuAtion  de  la  fonction  dérivée,  pour  un  tel  cas,  se  réduirait  éTidemment  à 
supprimer  dans  cette  expression  les  petits  arcs  {a  et  ft,  sous  les  signes  pé- 
riodiques où  ils  se  trouveraient  avoir  pour  facteurs  le  petit  accroissement  r, 
au  lieu  de  i.  Mais,  à  cause  de  Tezcessive  petitesse  de  ces  arcs,  leur  conser- 
vation sous  ces  signes,  avec  le  simple  facteur  i,  ne  peut  apporter,  dans  les 
produits  dont  ils  font  partie,  que  des  changements  toujours  inappréciables 
aux  observations.  G^est  ce  qui  amène  Tidentité  ou  la  presque  identité  des 
résultats. 

Après  avoir  averti  de  cette  distinction,  je  continuerai,  dans  ce  qui  va 
suivre ,  h  discuter  les  éléments  astronomiques  qui  varient  avec  beaucoup  de 
lepteur,  en  évaluant  leurs  variations  annuelles  absolues,  et  non  pas  vir- 
tuelles ,  ce  qui  me  parait  en  donner  une  notion  plus  réelle  et  plus  immé- 
diate que  la  convention  astronomique  ;  mais  je  ne  le  ferai  que  dans  les  seuls 
cas  où  cette  lenteur  sera  telle ,  quMl  n^y  aura  pas  de  différence  appréciable 
entre  les  résultats  des  deux  modes  d^évaluation. 
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à  celui  que  produit  Taction  de  la  lune  :  on  le  nomme ,  par  analogie, 
nuiation  solaire  y  comme  on  nomme  l'autre  nutation  lunaire.  Je  ne 
rapporte  ici  ces  explications  et  ces  formules  que  pour  ne  rien  laisser 
(le  vague  relatiyement  aux  inégalités  dont  nous  parlons,  et  afin  que, 
par  la  suite,  quand  nous  en  aurons  développé  les  lois  par  l'obser- 
vation ,  on  en  puisse  retrouver  les  expressions  aux  endroits  où 
elles  se  rapportent  naturellement. 

£n  avançant  dans  l'astronomie ,  nous  verrons  que  tous  les  élé- 
ments du  système  du  monde  sont  soumis,  de  même  que  l'obliquité, 
à  des  variations  de  deux  sortes.  Les  unes  sont  si  lentes  dans  leur 
cours,  que  la  marche  en  parait  progressive,  depuis  les  plus  anciens 
astronomes  jusqu'à  nous.  On  les  a  nommées  pour  cette  raison  iné- 
galités séculaires.  Les  autres  »  plus  rapides  dans  leur  marche ,  rede- 
viennent les  mêmes  après  des  intervalles  de  temps  qui  ne  sont  pas 
très-considérables,  et  les  astronomes  ont  déjà  observé  plusieurs  de 
leurs  révolutions.  On  les  a  nommées  inégalités  périodiques  pour 
les  distinguer  des  précédentes ,  qui  pourtant  sont  aussi  périodi- 
ques, mais  comprises  dans  des  périodes  incomparablement  plus 
étendues. 

Section  II.- —  Des  variations  qui  surs^iennent  dans  les 
longitudes  des  astres  y  par  l'effet  du  phénomène  appelé 
kl  précession, 

6».  Nous  avons  vu  plus  haut  que ,  lorsqu'on  avait  déterminé 
par  observation ,  pour  une  certaine  époque ,  l'instant  du  passage 
du  soleil  par  l'équinoxe  du  printemps,  rien  n'était  plus  facile  que 
de  rapporter  à  ce  point  les  ascensions  droites  de  toutes  les  étoiles. 
Il  suffit,  à  cet  effet,  d'observer  ou  de  calculer  la  différence  d'as- 
cension droite  comprise  entre  chaque  étoile  et  le  point  équinoxial, 
diflenenoe  que  nous  avons  appris  à  déterminer,  §  13.  Or,  en  ré- 
pétant cette  observation  sur  les  mêmes  étoiles  à  différentes  épo- 
ques, même  après  des  intervalles  d'un  petit  nombre  d'années,  on 
y  trouve  des  changements  très-sensibles,  dont  le  résultat  général 
est  que  toutes  les  ascensions  droites  des  étoiles  peu  distantes  de 
l'êquatenr  vont  en  augmentant;  de  sorte  que  leurs  méridiens  sera- 

1" 
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blent  continuellement  s'éloigner  de  celui  de  l'équinoxe,  dans  le 
sens  du  mouvement  propre  du  soleil ,  c'est-à-dire  en  se  portant  de 
l'occident  vers  l'orient.  Mais  ce  n'est  pas  là  le  sens  absolu  du 
mouvement  qu'elles  éprouvent,  car  leurs  déclinaisons  changent 
aussi ,  .de  sorte  que  celles  qui  se  trouvaient  dans  Téquateur  à  une 
certaine  époque  n'y  sont  plus  à  une  autre.  Par  suite,  l'axe  de  ce  grand 
cercle,  autour  duquel  s'opère  la  rotation  diurne  de  la  sphère 
céleste,  se  trouve  aussi  dirigé  vers  des  étoiles  diverses  en  différents 
temps.  Ces  déplacements  continus,  qui  affectent  tout  le  ciel  stel- 
laire ,  deviennent ,  à  la  longue,  si  considérables ,  que  la  situation 
des  diverses  constellations ,  relativement  à  l'équateur  et  aux  équi- 
noxes,  est  aujourd'hui  tout  à  fait  différente  de  celle  que  les  anciens 
astronomes  ont  décrite  pour  les  époques  où  ils  observaient.  £t , 
cependant,  les  positions  relatives  des  étoiles  entre  elles  se  montrent 
encore  exactement  telles  qu'ils  les  ont  spécifiées. 

66.  Ce  caractère  de  fixité  relative  montre  que  les  déplacements 
dont  il  s'agit ,  quelque  bizarres  qu'ils  paraissent ,  doivent  résulter 
d\in  mouvement  général  qui  affecte  simultanément  toute  la  sphère 
céleste.  Rapportés  au  plan  de  l'équateur  et  aux  équinoxes,  nous 
venons  de  voir  qu'ils  semblent  excessivement  complexes.  Mais ,  si 
on  les  rapporte  au  plan  de  l'écliptique ,  en  considérant  leurs  effets 
sur  les  longitudes  et  les  latitudes,  toute  leur  complication  disparaît. 
Quand  on  prend  les  valeurs  de  ces  coordonnées  déterminées  pour 
une  certaine  époque ,  et  qu'on  les  compare  à  leurs  valeurs  anté- 
rieures ou  postérieures ,  relativement  à  la  même  étoile  située  n'im- 
porte dans  quelle  partie  du  ciel  ,  la  loi  générale  du  phénomène  se 
découvre  avec  évidence.  On  voit  tout  de  suite  que  les  latitudes  des 
étoiles  n'éprouvent  que  des  variations  nulles  ou  très-petites,  par 
exemple  celle  qui  résulte  naturellement  de  la  diminution  séculaire 
de  l'obliquité  ;  tandis  que  tous  les  changements  se  portent  sur  les 
longitudes ,  qui  vont  sans  cesse  en  augmentant  pour  tontes  les 
étoiles,  et  pour  tontes  d'une  égale  quantité.  De  sorte  que  ces  astres 
semblent  ainsi  se  mouvoir  dans  le  ciel ,  parallèlement  au  plan 
de  l'écliptique  ;  ou,  pour  s'exprimer  d'une  manière  rigoureuse  et 
géométrique,  les  phénomènes  se  passent  comme  si  la  sphère  céleste 
tournait  autour  de  Taxe  de  l'écliptique,  avec  un  mouvement  très- 
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lent,  dirigé  d'occident  en  orient,  dans  le  même  sens  que  celui  du 
soleil. 

Pour  donner  une  image  sensible  de  cet  iraporlant  résultat,  con- 
struisons la  fi^.  7  exactement  pareille  aux  fig.  5  et  5  his;  mais, 
pour  ne  pas  la  compliquer,  traçons-y  seutement  les  deux  grands 
cercles  de  l'équateur  et  de  l'écUptique  avec  leurs  axes  propres  CP, 
CP';puis  concevons  qu'à  une  certaine  époque,  une  étoile  S(,  si- 
tuée dans  l'écliptique,  se  soit  trouvée  exactement  sur  la  direction 
visuelle  du  point  équinoxial  T.  A  toute  époque /?05fer/<?ttre cette 
étoile  se  trouvera  encore  dans  l'écliptique ,  du  moins  si  l'on  fait 
abstraction  de  quelques  déplacements  très-petits  que  ce  plan  lui- 
même  éprouve  dans  le  ciel,  par  la  suite  des  siècles,  et  que  nous, 
devrons  ultérieurement  considérer.  Mais  elle  ne  coïncidera  plus, 
avec  le  point  équinoxial  actuel  ^  ;  elle  s'en  sera  éloignée  dans  le 
sens  du  mouvement  propre  du  soleil  :  de  sorte  que  sa  longitude, 
qui  était  primitivement  nulle,  sera  devenue  TSi.  Et  toutes  les  lon- 
gitudes des  autres  étoiles ,  quelque  part  qu'elles  soient  placées ,  se 
seront  accrues  de  la  même  quantité  angulaire ,  dans  le  même  in- 
tervalle de  temps. 

67.  Mais  je  dois  tout  de  suite  faire  remarquer  que  les  mêmes 
apparences  et  les  mêmes  résultats  pourraient  se  représenter  par 
une  construction  toute  différente,  en  laissant  le  ciel  stellaire  fixe, 
et  faisant  rétrograder  Téquateur  par  un  mouvement  parallèle  à 
l'écliptique ,  en  sens  contraire  de  la  marche  propre  du  soleil.  C'est 
ce  que  représente  la^g'.  8.  En  effet,  supposons  qu'à  une  certaine 
époque,  T  soitle  point  équinoxial,  et  T  C-dî^'  l'intersection  commune 
des  deux  plans;  puis  concevons  qu'à  une  époque  postérieure , 
cette  trace  ait  pris  la  position  rétrograde  T,C*di-,,  toutes  les  étoiles 
étant  restées  fixes  :  l'observateur  qui  mesurera  alors  leurs  longi- 
tudes à  partir  de  Téquinoxe  vernal  actuel  T  i ,  les  trouvera  toutes 
augmentées  de  TangleTiCT,  exactement  comme  dans  la  construc- 
tioa  précédente,  sans  que  rien  puisse  lui  faire  découvrir  laquelle 
des  deux  exprime  réellementie  phénomène  physique  qui  s'est 
produit.  Mais  il  est  très-vraisemblable  que  c'est  la  dernière  qui  est 
conforme  à  la  réalité,  car  le  plan  de  l'équateur  appartenant  au 
sphéroïde  terrestre,  et  la  droite  CP,  qui  lui  est  normale,  étai^fe 
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rax«  même  autour  duquel  ce  sphéroïde  accomplit  sa  rotadou 
diurne,  il  suffira,  pour  déplacer  progressivement  la  trace  VC^, 
comme  on  Tobserve,  que  cet  axe  ait  autour  de  l'axe  de  récliptique 
un  mouvement  de  révolution  conique,  dirigé  en  sens  contraire  du 
mouvement  propre  du  soleil,  de  T  vers  Tt»  àe  même  que  Ton  voit 
les  axes  des  toupies,  dont  les  en&nts  s'amusent,  accomplir  des  révo- 
lutions coniques  autour  de  la  verticale  qui  passe  par  leur  pointe. 
Or  ici ,  comme  pour  l'alteniative  de  la  rotation  diurne ,  un  tel 
mouvement  d'une  si  petite  masse  serait  physiquement  bien  plus 
concevable  que  ne  le  serait  l'accord  général  de  toutes  les  étoiles  du 
ciel  pour  tourner  lentement  ensemble,  pendant  la  continuité  des 
siècles ,  avec  un  mouvement  angulaire  égal ,  autour  d'un  même 
axe  rectiligne  mené  par  son  centre.  Je  ne  fais  ici  qu'indiquer  cette 
idée ,  sur  laquelle  nous  aurons  bientôt  occasion  de  revenir,  et  je 
reprends  la  considération  des  simples  apparences  sous  lesquelles  le 
phénomène  se  présente. 

B8.  Ces  généralités  étant  reconnues ,  il  nous  faut  tirer  des  ob- 
servations la  mesure  de  cet  accroissement  progressif  et  conmum  des 
longitudes.  Ce  sera  une  opération  trè»-simple.  Pour  cela,  considé- 
rant d'abord  le  phénomène,  dans  ses  apparences  observables,  tel 
qu'il  s'offre  à  nous,  employons  comme  type  Isifigs  7,  qui  en  donne 
la  représentation  immédiate  :  il  suffira  de  comparer  entre  elles 
les  longitudes  d'une  même  étoile ,  observées  à  deux  époques  diffé- 
rentes; l'effet  étant  le  même  pour  toutes  les  étoiles ,  il  importe  peu 
laquelle  on  choisit. 

Par  exemple ,  suivant  les  observations  de  Bradley ,  l'étoile  que 
l'on  nomme  VÉpi  de  la  Fierge  avait  pour  longitude,  auxx^mmen- 
cément  de  1760,  a22«%77i6. 

Suivant  les  observations  de  Maskeline,  au  commencement  de 
1802,  la  même  étoile  avait  pour  longitude  233s'^20i . 

La<différenceesfto>',6485  en  quarante-deux  ans ,  ce  qui  donne 
i^'\^2.  par  année.  La  discussion  d'un  grand  nombre  d'c^iserva- 
lions  donne  154^963  {Bo'\iq  sex.).  On  sent  en  effet  qu'un  élément 
aussi  délicat  ne  peut  être  établi  avec  certitude  que  par  une 
moyenne  entre  un  grand  nombre  de  résultats  exactement  observés. 
Yeut-on  essayer  de  Tobtenir  par  la  comparaison  d'observadoos 
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plus  dilates  ;  au  chapitre  II  du  livre  Illde  VJlmageste,  où  Pto- 
leoiée  discute  la  longueur  de  Tanoée  tropique ,  il  rapporte  deux 
observations  d'Hipparque ,  dont  la  moyenne  attribue  à  TÉpi,  1 4 1  ans 
avant  rère  chrétienne,  une  longitude  égale  à.  .   .  174°  7'3o" 

L'observation  faite  par  Maskeline ,  en  1802, 
étant  convertie  de  même  en  graduation  sexagési- 
male, 4onDe  pour  .cette  longitude 201®  4'4i'' 

L'accroissement  total  a  donc  été  de 26*57' 11" 

C'est  g7o3i^  en  1943  ans.  Si  Ton  suppose  que  ce  mouvement 

a  été  uniforme ,  il  sera ,  pour  une  année ,  ^^  ou  49  ">94- 

Cette  valeur  est  un  peu  moindre  que  celle  qu'on  obtient  par  la 
comparaison  des  deux  observations  modernes.  Or,  en  efTet,  on  verra 
dans  le  chapitre  suivant  que,  d'après  la  théorie  de  i'aittraction, 
raccrbissement  annuel  des  longitudes  était  lui  peu  plus  lent  à  l'épo- 
que d'Hîpp^rque^qu'il  ne  Test  aujourd'hui  ^  et,  dansTintervalle,  il 
s'est  continûment  accéléré,  de  sorte  qu'en  le  supposant  uniforme, 
oudoit  lui  trouver  une  valeur  moyenne  moindre  quie  si  on  le  con- 
clut des  seules  observations  de  notre  temps.  Lorsque  nous  calcule- 
rons l'accroissement  total  des  longitudes  depuis  l'an  — 1^1  jusqu'à 
1802,  en  tenant  compte  de  ces  variations,  nous  trouverons  le  ré- 
sultat moyen  d'Hipparque  beaucoup  plus  exact  qu'on  n'aurait  osé 
l'espérer. 

69.  Les  longitudes  des  étoiles ,  qui  se  comptent  d'occident  en 
orient,  9.  partir  de  la  ligne  d'intersection  de  l'écliptique  avec 
réquateur,  étant  ainsi  continuellement  croissantes  ,  cette  ligne  se 
trouve  successivement  dirigée  vers  des  points  de  plus  en  plus 
occidentaux  de  la  sphère  stellaire  ;  et  le  retour  annuel  du  soleil  à 
un  même  équinoxe ,  qui  constitue  l'année  tropique,  précède  son 
retour  à  l'étoile  qui  aurait  coïncidé  avec  cet  équinoxe  dans  le 
passage  antérieur.  C'est  en  cela  que  consiste  la  précession  des  équi- 
noxcs,  expression  qui  semble  aussi  désigner  ce  phénomène  comme 
dû  à  un  mouvement  propre  des  points  équinoxiaux  en  sens  con« 
traire  du  mouvement  du  soleil.  Tel  est,  en  effet,  le  sens  vrai  qu'y 
Attachait  Hipparque ,  puisque  Ptolémée  nous  apprend  qu'il  avait 
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composé  sui  ce  sujet  un  Traité  spécial  intitulé  :  Du  momement  des 
points  équinoxiaux  (Trspi  xr,^  ^crairraoreoi);  Ta>v  rpoTrixoiy),  qui  est 
malheureusement  aujourd'hui  perdu. 

Il  est  facile  de  calculer  l'intervalle  de  temps  que  le  soleil  doit  em- 
ployer annuellement  pour  compléter  sa  révolution  sur  la  sphère 
stellaire.  Afin  d'en  simplifier  l'évaluation,  dépouillons  idéalement 
cet  astre  des  inégalités  périodiques  de  son  mouvemeut  vrai;  et  con- 
sidérons le  soleil  moyen ,  lorsqu'il  est  revenu  à  Téquinoxe  vernal 
après  une  révolution  tropique,  comprenant  à  l'époque  actuelle 
365^,24^2^4*  11  lu^  restera  encore  à  décrire  sur  Fécliptique  le 
petit  arc  I54'^63,  avant  d'avoir  rejoint  le  point  de  la  sphère  des 
étoiles  qui  avait  passé  Tannée  précédente  à  l'équinoxe ,  en  même 
temps  que  lui.  A  la  vérité,  ce  point  est  lui-même  en  mouvement 
sur  récliptique  en  vertu  de  la  précession ,  et  il  s'éloigne  un  peu 
du  soleil  pendant  que  cet  astre  le  rejoint  ;  mais  sa  marche  annuelle 
n'étant  que  de  i54",63,  la  quantité  dont  il  s'avance  depuis  l'in- 
stant de  l'équinoxe  jusqu'au  moment  où  il  est  atteint  par  le  soleil , 
est  tout  à  fait  insensible ,  en  sorte  qu'on  peut  le  supposer  immo- 
bile dans  cet  intervalle  (*).  Ainsi ,  pour  connaître  ce  retard  annuel 

(*)  Pour  faire  le  calcul  sans  rien  négliger,  soient  T  la  révolution  tropique 
qui  est  donnée,  S  la  réTolution  sidérale  qui  est  inconnue.  Puisque  les  équi- 
noxes  rétrogradent  de  154", 63  pt^ndant  une  année  tropique,  leur  mouTement 

en  une  année  sidérale  sera  proportionnellement  i54'',63  =. Tel  est  donc  Tare 

que  le  soleil  aura  à  parcourir  au  delà  de  400  grades  pour  compléter  Pannée 
sidérale.  Le  temps  qu^il  emploiera  pour  cela,  en  vertu  de  son  mouTement 

S     T  iM."  63 

moyen ,  sera  exprimé  par  154", 63  )^'y — -p,  ou  simplement  f!^  «S-  L'an- 
née sidérale  S  sera  donc  égale  à  une  année  tropique  plus  cette  quantité,  c'est- 
à-dire  que  Ton  aura 

_      _      i54\63„  ,  ^  T 

S  =  T-h— —-—-Si        donc        S= êTTTcî' 

4ooKr       '  154  ,63 

'         4ÔÔir~ 
En  développant  le  second  membre  en  série,  il  vient 

Les  deux  premiers  termes  forment  la  valeur  que  nous  avons  rapportée  dans 
le  texte;  le  troisième  ne  donnerait  pas  une  unilé  de  plus  sur  la  sixicmo 
décimale  de  jour. 
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du  soleil  sur  les  étoiles,  il  suflQt  de  réduire  en  temps  ce  petit  arc 
i54'',63,  à  raison  de  la  circonférence  entière  pour  une  année  tro- 

pique;  le  résultat  est     .     ^ ^    ,36ffl,242a64  ou  0^,014119*    En 

l'ajoutant  à  Tannée  tropique,  on  aura  la  durée  d'une  révolution 
entière  du  soleil,  par  rapport  aux  étoiles,  exprimée  en  jours 
moyens  solaires.  C'est  ce  que  Ton  nomme  Vannée  sidérale:  elle  est 
de365i,256383. 

70.  D'après  ces  résultats,  il  est  aisé  de  voir  que  la  ligne  des 
équinoxes  rétrograde  sur  Técliptique  de  1  grade  en  64'"*,  7,  ou 
d^un  degré  de  l'ancienne  division  en  7i"^%6. 

H  est  également  facile ,  en  supposant  ce  mouvement  uniforme ,  de 

calculer  le  temps  que  les  équinoxes  emploieront  à  faire  le  tour  de  Pé- 

cliptîque;  car,  s'il  faut  une  année  pour  i54'',63,  le  temps  nécessaire 

4.00'' 
pour  décrire  4oo  grades  sera     !:.„  ^^.  i  an,  ou  26868  années, 
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c'est-à-dire  environ  vingt-six  mille  ans.  Mais  le  mouvement  de 
précession  éprouve  dans  les  différents  siècles  des  inégalités  qui 
changeraient  sans  doute  notablement  l'étendue  de  cette  période» 
calculée  ainsi  par  simple  proportion. 
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CHAPITRE  VI. 

Du  zodiaque  grec. 

71.  En  vertu  du  mouvement  général  de  la  sphère  stellaire  que 
nous  venons  de  constater,  le  pôle  terrestre  ne  paraît  pas  con- 
stamment dirigé  vers  les  mêmes  étoiles  en  différents  siècles  ;  et  le 
soleil  n'occupe  pas  non  plus  constamment  la  même  place  parmi 
elles,  lorsqu'il  arrive  chaque  année  aux  équinoxes  ou  aux  sols- 
tices. Ces  déplacements  se  sont  opérés,  aux  yeux  de  tous  les 
peuples ,  depuis  quelle  monde  existe.  Mais  autre  chose  est  de  les 
voir,  et  d'en  découvrir  la  loi  phénoménale ,  consistait  dans  l'ac- 
croissement continu  et  égal  des  longitudes  de  toutes  les  étoiles. 
C'est  dans  cette  loi  que  consiste  ce  que  Ton  doit  proprement  ap- 
peler la  précession;  et  il  ne  faut  pas  la  confondre  avec  les  simples 
apparences  des  phénomènes  complexes ,  qu'elle  rassemble  et  régu- 
larise dans  son  énoncé  mathématique,  comme  on  le  fait  trop 
souvent. 

72.  Nous  n'avons  aucune  notion  que  la  préces^ion ,  cansidérée 
ainsi  dans  son  vrai  sens  de  loi  phénoménale,  ait  été  connue  avant 
Hipparque.  Ce  fut  une  des  plus  belles  découvertes  de  ce  grand 
astronome.  Ce  fut  aussi  une  des  plus  difficiles.  Car,  d'abord ,  elle 
exigeait  l'invention  préalable  de  la  Trigonométrie  sphérique,  pour 
convertir  les  ascensions  droites  et  les  déclinaisons  qu'on  observe, 
en  longitudes  et  latitudes  qu'on  n'observe  point,  ou  du  moins 
qu'on  n'avait  pas,  jusqu'alors,  trouvé  le  moyen  de  mesurer  im- 
médiatement; ce  qui  montre  assez  qu'il  ne  faut  pas  chercher,  ou 
même  soupçonner  la  connaissance  de  la  précession  chez  les 
peuples  qui  n'ont  pas  possédé  cette  trigonométrie.  En  outre, 
après  l'avoir  inventée,  comme  on  doit  croire  qu'Hipparque 
l'avait  fait ,  puisqu'on  n'en  trouve  point  de  trace  antérieure ,  il 
fallait  pouvoir  l'appliquer  à  des  positions  d'étoiles  déterminées 
assez  anciennement  pour  que  la  continuité  et  l'identité  de  l'ac- 
croissement des  longitudes  pût  se  constater  avec  certitude,  parmi 
les  erreurs  dont  les  observations  comparées  devaient  être  inévila- 
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blcment  affectées.  Or  ce  secours  lui  a  manqué ,  malgré  toutes  les 
recherches  qu'il  dut  sans  (Ipute  faire  ;  de  sorte  que  ce  fut  un  effort 
de  génie  encore  plus  remarquable ,  de  soupçonner  seulenient  ces 
deux  caractères ,  et  d*arriyer  même  à  une  évaluation  de  la  pré- 
cession assez  exacte,  d'après  le  petit  nombre  d'éléments  impar&its 
qu'Hipparque  put  recueillir. 

73.  Pour  montrer  avec  évidence  combien  il  y  a  de  distance 
entre  la  ûmple  vue  de  ces  déplacements  stellaires  et  la  découverte 
de  lear  loi  générale ,  je  citerai  comme  exemple  l'astronomie  chi- 
noise (^).  On  en  connaît  positivement  toute  Phistoire,  qui  remonte 
à  plus  de  deux  mille  ans  avant  Père  chrétienne.  Elle  est  rapportée 
dans  des  textes  écrits  d'une  authenticité  indubitable,  qui  sont 
arrivés  jusqu'à  nous.  On  y  voit  que  depuis  cette  hautç  antiquité , 
les  Chinois  ont  eu  un  système  régulier  d*observations  astrono- 
miques y  continuées  sans  interruption ,  lequel  est  resté  invariable- 
ment lié  à  leur  forme  de  gouvernement,  ainsi  qu'à  leurs  rites,  par 
son  usage  pour  la  numération  des  temps ,  et  par  les  conséquences 
astrologiques  qu'on  en  déduisait.  Les  positions  des  astres  s'y 
déterminaient  par  les  époques  de  leur  passage  au  méridien ,  et 
par  leurs  distances  angulaires  au  pôle  visible,  exactement  comme 
ooas  le  faisons  aujourd'hui.  Les  intervalles  temporaires  des  pas- 
sages observés ,  étant  exprimés  en  parties  d'une  même  révolution 
diurne,  donnaient  les  angles  dièdres  compris  entre  les  méridiens 
propres  des  astres  observés;  ces  intervalles  s'appréciaient  au 
moyen  d'horloges  d'eau ,  qui  paraissent  avoir  été  de  très-bonne 
heure  à  «iveau  constant,  condition  nécessaire  de  l'exactitude  que 
l'on  trouve  dans  plusieurs  déterminations  astronomiques  fort  an- 
ciennes, dépendantes  de  leur  évaluation.  Pour  éviter  qu'ils  ne 
fassent  très-prolongés,  auquel  cas  les  irrégularités  possibles  des 
luHrloges  auraient  introduit  trop  d'erreurs  dans  leurs  mesures,  les 


{*)  Les  résultats  que  je  vais  rapporter  sont  extriiits  d^une  série  de  recher- 
ches sur  rastronomie  chinoise  que  j'ai  insérées  dans  le  Journal  des  Savçnts, 
aax  naméros  de  décembre  iSSg,  et  de  janvier,  février,  mars,  avril,  mai  1840. 
(k  y  trouvera  toutes  les  pi>euves  et  les  applications  numériques  des  faits 
«iont  je  donne  ici  le  résumé. 


I  o8  ASTRONOMIE 

Chinois  employaient  un  artifice  auquel  nous  avons  également  re- 
cours. Ils  avaient  choisi  un  certain  nombre  d'étoiles ,  convention- 
nellement  désignées  comme  celles  que  nous  appelons  aujourd'hui 
fondamentales  ;  puis ,  concevant  la  sphère  céleste  coupée  par  les 
méridiens  de  ces  étoiles  en  secteurs  sphériques  ayant  leur  sommet 
commun  au  pôle  visible ,  ils  rapportaient  à  ces  plans ,  que  nous 
appellerions  horaires ,  tous  les  méridiens  des  astres  compris  dans 
chaque  tranche  ;  de  sorte  qu'ils  avaient  seulement  à  mesurer  Tin- 
tervalle  de  temps  restreint  qui  s'écoulait  entre  le  passage  méridien 
de  l'astre  qu'ils  voulaient  observer,  et  le  passage  de  l'étoile  fonda- 
mentale dont  le  méridien  s'en  trouvait  angulairement  le  plus 
proche.  Alors ,  pour  pouvoir  placer  l'astre  à  son  lieu  relatif,  dans 
la  division  stellaire  où  il  se  trouvait,  il  suffisait  que  les  ampli- 
tudes équatoriales  de  toutes*  les  divisions  eussent  été  mesurées 
par  des  opérations  préalables,  d'après  l'observation  des  inter- 
valles de  temps  compris  entre  les  passages  méridiens  consécutifs 
des  étoiles  connues  qui  les  limitaient. 

Ces  étoiles,  que  j'appellerai  les  déterminatrices  des  divisions 
chinoises,  ont  été,  douze  siècles  au  moins  avant  l'ère  chrétienne, 
au  nombre  de  28.  Elles  sont  désignées  dans  les  textes  de  cette 
époque,  avec  les  noms  des  divisions  équatoriales  qu'elles  inter- 
ceptent. Ces  mêmes  divisions ,  ces  mêmes  étoiles  ont  été  invaria- 
blement employées  depuis ,  dans  l'usage  pratique,  sans  aucune 
addition,  sans  aucun  changement.  Toutes  les  observations  posté- 
rieures que  nous  trouvons  consignées  dans  les  textes  y  sont  rap- 
portées ,  et  les  savants  missionnaires  qui  ont  introduit  en  Chine 
l'astronomie  européenne,  vers  la  fin  du  seizième  siècle  de  notre 
ère,  durent  se  conformer  à  une  coutume  si  anciennement  établie. 
Nous  pouvons  ainsi,  avec  une  entière  certitude,  identifier  les  28 
déterminatrices  chinoises  avec  le  ciel ,  tant  par  ,1e  témoignage  des 
missionnaires ,  que  par  le  calcul  des  observations  antérieures  où 
elles  sont  employées ,  et  nous  les  connaissons  aussi  bien  que  celles 
de  nos  catalogues. 

Leur  choix,  au  premier  coup  d'œil,  semble  n'offrir  aucun  carac- 
tère intentionnel  :  leur  éclat  n'en  a  pas  été  la  cause ,  ou  du  moins 
l'unique  cause  ;  car,  à  la  vérité,  il  y  en  a  de  très-brillantes,  mais  la 
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plupart  sont  des  étoiles  fort  petites,  si  petites  même  qu'il  faut  de 
très-bons  yeux  pour  les  apercevoir.  Elles  ne  sont  pas  non  plus 
situées  sur  la  route  moyenne  du  soleil ,  de  la  lune  et  des  planètes  ; 
et  leur  manque  absolu  de  rapport  avec  la  marche  réglée  de  ces 
astres  se  voit  par  l'excessive  irrégularité  des  intervalles  équato- 
riaux  quelles  embrassent  9  lesquels  n' oh  t  jamais  été,  pour  certaines 
divisions,  que  de  trois  ou  quatre  degrés,  tandis  qu'elles  étaient 
de  trente  pour  d'autres  immédiatement  voisines.  C'est  donc  bien 
à  tort  que  des  érudits  occidentaux ,  étrangers  aux  usages  chinois , 
ont  cru ,  d'après  leur  nombre  de  28 ,  qu'elles  étaient  relatives  au 
cours  mensuel  de  la  lune ,  ce  dont  les  anciens  textes  ne  font  d'ail- 
leurs aucune  mention.  Toutefois,  si  on  les  transporte,  parle  calcul 
de  la  précession ,  aux  premiers  temps  où  la  tradition  peut  faire 
supposer  qu'elles  ont  dû  commencer  à  être  employées,  vers  2800 
ans  avant  Tère  chrétienne ,  on  y  découvre  des  caractères  d'appli- 
cation beaucoup  plus  vraisemblables ,  et  mieux  adaptés  au  mode 
d'observation,  par  les  passages  méridiens  et  les  distances  polaires, 
dès  lors  usité.  Car  d'abord  la  plupart  des  étoiles  déterminatrices 
se  trouvent  avoir  été  situées  le  plus  près  possible  de  l'équateur  de 
ce  temps,  et  y  répondre,  soit  aux  passages  méridiens  des  étoiles 
circompolaires  qui  servaient  pour  marquer  les  heures ,  soit  aux 
positions  que  les  points  équinoxiaux  ou  solsticiaux  avaient  alors 
dans  le  ciel  stellaire.  Quatre  déterminatrices  seulement ,  sur  les  28, 
ne  s'adaptent  ni  à  Tune  ni  à  l'autre  de  ces  applications  ;  mais  lors- 
qu'on les  ramène  à  l'époque  plus  tardive  de  1200  ans  avant  l'ère 
chrétienne,  qui  est  celle  du  prince  Tcheou-Kong,  par  lequel  l'as- 
tronomie  chinoise  fut  définitivement   fixée,   on  trouve  que  ces 
quatre  étoiles  déterminatrices  répondent  précisément  aux  points 
équinoxiaux  et  solsticiaux  de  son  temps ,  si  précisément ,  en  effet , 
que  cette  concordance  nous  sert  aujourd'hui  pour  confirmer  les 
évaluations  de  la  précession  résultantes  de  nos  théories  modernes; 
d'où  l'on  peut  légitimement  inférer,  je  ne  dis  pas  avec  certitude, 
mais  avec  beaucoup  de  vraisemblance ,   que  les  divisions  stel- 
laires  chinoises  étaient  antérieurement   au   nombre  de  24 ,    et 
ont  été  portées  à  28  par  lui ,  pour  le  but  que  je  viens  de  spé- 
cifier. 


I  I O  AST&OirOMIE 

Pour  compléter  ce  tableau  de  l'astronomie  chinoise,  qui  nous 
ramènera  tout  à  l'heure  à  la  question  posée  au  commencement  de 
ce  chapitre,  l'année  solaire,  supposée  de  365*  |,  était  partagée  depuis 
une  antiquité  immémoriale  en  quatre  intervalles  temporaires  égaux , 
dont  les  limites  répondaient,  ou  pour  mieux  dire  étaient  censées 
officiellement  répondre  aux  époquesdes  deux  équinoxes  et  des  deux 
solstices*  Celle  du  solstice  d'hiver  seule  se  déterminait,  comme  je  l'ai 
dit  déjà,  par  l'observation  des  plus  longues  ombres  d'un  gnomon 
à  style ,  dont  la  hauteur  était  fixée  par  les  rites  à  8  pieds  chinois. 
Chaque  quadrant  de  Tannée  était  subdivisé  en  trois  parties  tem- 
poraires égales  appelées  Tchongki,,  de  sorte  que  Tannée  entière 
Contenait  douze  Tchongki  ;  et  conyne  la  circonférence  du  cercle  était 
divisée  en  trois  cent  soixante-cinq  parties  et  un  quart ,  analogues  à 
ce  que  nous  appelons  degrés ,  le  soleil,  par  son  mouvement  moyen 
équatorial ,  était  censé  décrire  juste  un  degré  par  jour.  Dans  ce 
système,  fondé  tout  entier  sur  la  mesure  égale  du  temps,  on  n'a- 
vait aucun  besoin  de  suivre  la  marche  annuelle  du  soleil  sur  le 
cercle  oblique  de  la  sphère  céleste  que  nous  appelons  Técliptique. 
Ce  cercle  ne  servait  à  aucun  usage.  Il  fut  cependant  connu,  et  con- 
sidéré spéculativement  par  Tcheou-Kong ,  qui  y  pratiqua  douze 
divisions  limitées  par  les  cercles  de  déclinaison  élevés  par  les  extré- 
mités des  doua»  Tchongki  équatoriaux ,  ce  qui  les  donnait  angulai- 
rement  inégales  ;  et  ce  nombre  de  douze,  identique  à  celui  des  do- 
décatémories  grecques  dont  je  parlerai  tout  à  Theure,  les  a  fait 
quelquefois  confondre  inexactement  par  les  Européens  avec  celles- 
ci  ,  qui  en  différaient  par  la  condition  de  leur  égalité.  Les  révolu- 
tions de  la  lune  furent  aussi  associées  à  celles  du  soleil  dans  le 
cdendrier  chinois,  comme  chez  tous  les  peuples  du  monde,  pour 
subdiviser  Tannée  solaire  à  peu  près  en  douzièmes,   que  Ton 
appela  des  lunes ,  comme  nous  les  appelons  des  mois  ;  mais  on  ne 
les  employa  encore  à  cet  usage  que  comme  exprimant  des  périodes 
de  temps,  sans  les  rattacher  à  la  recherche,  ou  même  à  la  consi- 
dération spéculative  d'une  orbite  géométrique  décrite  par  Tastre 
dans  le  ciel.  Enfin,  pour  dernier  trait  de  dissemblance  entre  ce 
système  astronomique  et  celui  qui  a  été  adopté  par  les  peuples 
occidentaux ,  tout  le  ciel  stellaire  chinois  était  partagé  en  groupes 
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d*étoile9,  unies  par  des  lignes  droites  ^  qui  n'avaient  aucun  rapport 
avec  nos  constellations.  L'étoile  la  plus  voisine  du  pôle  boréal,  ou 
ce  pôle  même ,  était  assimilé  à  l'empereur^  comme  désignant  le 
pivot  central  autour  duquel  tournait  tout  l'empire ,  et  les  groupes 
voisins  étaient  assimilés  aux  membres  de  la  famille  du  prince  ou 
aux  principaux  officiers  de  sa  maison. 

Avec  des  conventions  pareilles ,  fixement  établies  et  invariable- 
ment appliquées  pendant  tant  de  siècles ,  le  mouvement  général 
de  précession,  qui  affecte  toute  la  sphère  céleste ,  a  dû  nécessaire-  * 
ment  faire  varier  les  directions  absolues  des  vingt-huit  cerclés  de 
déclinaison  qui ,  partant  toujours  du  pôle  boréal  de  Téquateur  dans 
sa  situation  du  moment ,  se  dirigeaient  de  là  aux  étoiles  détermi- 
natrices  conventionnellement  adoptées ,  lesquelles  changeaient  sans 
cesse  de  position  relativement  à  lui*  Par  une  conséquence  néces- 
saire de  ces  changements  de  direction ,  les  autres  étoiles ,  qui 
étaient  primitivement  placées  sur  le  contour  de  ces  cercles  ou  près 
d'eux 9  ont  dû  en  sortir  et  passer  dans  les  divisions  voisines;  celles 
qui  sont  restées  comprises  dans  une  même  division  ont  dû  y  occu- 
per des  places  progressivement  différentes;  enfin  les  intervalles 
équatoriaux,  interceptés  entre  les  cercles  de  déclinaison  consécu- 
tifs, ont  dû  changer  progressivement  de  grandeur.  Tout  cela  s*est 
effectivement  réalisé.  Il  est  même  arrivé  que  les  deux  cercles  de 
déclinaison  qui  limitaient  la  division  stellaire  Tse,  la  plus  étroite 
de  toutes,  se  sont  graduellement  rapprochés  y  puis  recouverts  l'un 
l'autre  au  xui*'  siècle  de  notre  ère,  après  quoi  ils  se  sont  séparés 
de  nouveau ,  en  prenant  des  positions  relatives  contraires ,  et  Toc* 
ddental  est  devenu  l'oriental.  Les  astronomes  chinois  ont  vu  tous 
ces  effets  ;  mais  ils  ne  se  sont  nullement  inquiétés  d'en  chercher  la 
cause.  Ils  ont  continué  à  se  servir  invariablement  des  mêmes  étoiles 
déterminatrices  ;  seulement ,  ayant  reconnu  que  les  intervalles 
équatoriaux  compris  entre  leurs  cercles  de  déclinaison  ne  conser- 
vaient pas  toujours  les  mêmes  grandeurs,  ils  en  renouvelaient 
levaluation  par  la  mesure  du  temps ,  à  des  époques  plus  ou  moins 
distantes  ,  lorsqu'ils  trouvaient  leurs  valeurs  actuelles  trop  nota- 
blement différentes  de  celles  qui  leur  avaient  été  transmises,  et  ils 
rapportaient  ensuite  les  lieux  des  astres  aux  nouvelles  divisions 
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ainsi  formées.  On  a  donc  là  l'exemple  d'un  peuple  qui ,  pendant 
une  longue  suite  de  siècles ,  a  eu  sous  les  yeux  les  effets  de  la  pré> 
cession  et  s'est  trouvé  contraint  d'en  corriger  les  conséquences 
dans  sa  pratique  astronomique ,  sans  en  avoir  reconnu  ni  soup  - 
çonné  la  loi,  ni  même  fait  la  moindre  recherche  pour  l'obtenir. 

74.  Les  formes  de  l'astronomie  grecque  dont  nous  avons  hérité 
la  préparaient ,  bien  mieux  que  celle  des  Chinois ,  à  recevoir  les 
transformations  de  coordonnées  qui  devaient  conduire  à  cette  im- 
portante découverte  9  parce  qu'on  y  affecta  de  bonne  heure  les 
révolutions  temporaires  du  soleil  et  de  la  lune  à  la  recherche  des 
orbites  géométriques  que  ces  astres  décrivent.  D'après  le  petit 
nombre  de  documents  qui  nous  sont  parvenus  sur  Fliistoire  de  cette 
astronomie,  les  Grecs,  fort  antérieurement  à  Hipparque,  répar- 
tissaient  toutes  les  étoiles  visibles  de  leur  ciel  en  groupes  distincts , 
auxquels  ils  avaient  attaché  des  noms  et  des  figures  d'animaux  ou 
de  personnages  pris  dans  leur  mythologie.  Cet  usage  leur  était-il 
propre,  ou  leur  était-il  venu  de  peu  pies  plus  anciens?  c'est  une  ques- 
tion dont  l'examen  sera  mieux  placé  plus  tard.  Ici  je  me  bornerai 
à  dire  que  ces  groupes ,  avec  leurs  noms  et  leurs  symboles  figura- 
tifs ,  sont ,  à  peu  de  chose  près ,  les  mêmes  que  nous  employons 
aujourd'hui ,  si  ce  n'est  que  les  étoiles  qui  les  composent  ont  été 
souvent  rapportées  à  des  parties  différentes  de  la  même  figure ,  ou 
même  en  ont  été  ôtées ,  puis  annexées  à  des  groupes  voisins ,  au 
gré  des  astronomes,  soit  anciens,  soit  modernes.  La  zone  circulaire 
du  ciel  où  se  meuvent  le  soleil ,  la  lune  et  les  planètes,  en  sorte  que 
ces  astres  y  sont  toujours  compris ,  avait  été  spécialement  partagée 
ainsi  entre  douze  constellations  d'amplitudes  très-inégales,  d'où 
l'on  peut  inférer  avec  vraisemblance  que  ce  partage  n'a  pas  dû  être 
fait  systématiquement  et  d'im  seul  coup,  mais  successivement, 
pour  signaler  les  points  de  cette  zone  que  l'on  mettait  le  plus  d'in- 
térêt à  définir.  Les  symboles  conventionnels  qu'on  y  avait  attachés 
étant  aussi  principalement  des  noms  et  des  figures  d'animaux  réels 
ou  fictifs,  on  appela  la  zone  entière  (&>^i«éxoç,  du  mot  grec  (u^/a, 
qui  signifie  des  animaux,  non  pas  vivants ,  mais  égarés.  C'est  de 
là  qu'est  venu  le  nom  de  zodiaque,  par  lecjuel  nous  la  désignons 
encore  aujourd'hui.  Lorsque  les  astronomes  mathématiciens  vou- 
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lurent  ensuite  signaler  en  particulier  le  cercle  que  le  soleil  décrit  ^ 
ou  semble  décrire  dans  cette  zone  $  par  son  cours  annuel ,  ils  rap- 
pelèrent indifféremment  >o§oç  xux^oç ,  le  cercle  oblique,  ou  duèixco'uv 
Tuv  K/ù8wn  xTix^oç,  le  cercle  moyen  des  animaux.  Ces  deux  dénoœi» 
nations  sont  les  seules  que  lui  applique  Ptolémée  dans  son  grand 
ouvrage  d'Astronomie ,  intitulé  Syntaxe  mathématique,  que  nous 
appelons,  d'après  les  Arabes  9  V  Aima  geste  (*).  Geminus,  antérieur 
à  Ptolémée  et  postérieur  à  Hipparque ,  l'appelle ,  avec  moins  de 
propriété,  ÇGi>^taxoç  xdx^oç,  le  cercle  zodiacal.  Le  nom  d^écliptique, 
que  nous  lui  donnons ,  vient  aussi  du  grec  ;  il  dérive  du  verbe 
€)c>s(^6),  qui  signifie  éclipser,  parce  que  c'est  dans  le  plan  de  ce 
cercle,  ou  très-près,  que  s'opèrent  les  éclipses  de  soleil  et  de  lune. 
Mais  cette  dernière  dénomination  ne  s'est  introduite  que  beaucoup 
plus  tard.  Delambre  dit  qu'on  la  trouve  employée  pour  la  première 
fois  dans  le  Traité  de  la  sphère ,  d'Achille  Tatius ,  écrivain  grec  du 
iv<^  siècle  de  notre  ère.  Ce  même  cercle  fut  aussi  partagé  idéalement 
en  douze  divisions  angulaires  égales  que  Ton  appela,  en  conséquence,; 
S(ùS6xoLvnitopia ,  c'est-à-dire  douzièmes,  et  on  leur  attribua  ce  carac- 
tère  d'égalité  bien  avant  qu'on  ne  sût  calculer  les  relations  de  gran^ 
deur  de  ces  parties  avec  leurs  projections  sur  le  cercle  équatorial. 
On  nommait  celui-ci  t(yiîpepivoç ,  c'est-à-dire  qui /ait  le  Jour  d*  une 
même  durée  (dans  tous  les  lieux  de  la  terre)  {**) ,  appellation  changée 
depujs  par  les  Latins ,  et  ensuite  par  nous ,  en  celle  d'equinoxialis, 
équinoxialy  comme  donnant  (  partout)  une  même  durée  à  la  nuit. 
Malgré  l'inégalité  d'amplitude  des  douze  constellations  zodiacales , 
on  désigna  les  dodécatémories  par  les  mêmes  dénominations  d'ani- 
maux figurés ,  prises  dans  le  même  ordre ,  et  on  leur  conserva  encore 
le  nom  commun  de  Çu^ia  dans  cette  autre  application  ;  ce  qui  montre 

• 

{*)  L^admiration  qa^excita  FouTrage  de  Ptolémée  lui  mérita  le  nom  do 
iuir/aA)7  ffuvra^tç,  \a  grande  composition  ou  la  grande  sjntaxe.  Les  Arabes, 
qui  les  premiers  le  firent  traduire  du  grec ,  le  reçurent  avec  Fépithète  su- 
perlative f/Lsyivr^}}  qili  signifie  la  très-grande,  ou  peut-être  ils  la  lui  donnèrent. 
Alors,  en  y  annexant  Tarticle  al,  qui  signifie  le  ou  la,  ils  formèrent  le  nom 
sabstantif  almageste,  que  nous  avons  accepté  d'eux  pour  le  désigner. 

(**)  C'est  l'interprétation  qu'en  donne  Ptolémée  dans  Y  Almageste,  livre  I , 
ehap.  VII. 
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que  les  divisions  égales,  postérieurement  adoptées,  ne  s^écartaient 
pas  alors  beaucoup  des  constellations  qu^on  y  faisait  correspondre. 
Nous  diercherons  tout  à  l'heure  à  en  retrouver  approximativement 
répoque  par  cette  condition  ;  mais  auparavant  il  faut  que  je  signale 
une  circonstance  fort  singulière  qui  eut  lieu  dans  ce  trsmsport.  Les 
douze  constellations  zodiacales  des  Grecs  ^  du  moins  telles  que  Pto- 
lémée  les  décrit ,  étaient  réparties  entre  onze  figures  seulement 
d'animaux  distincts:  Tune,  le  Scorpion j  embrassait  deux  de  ces 
constellations ,  dont  la  première  à  passer  au  méridien ,  ou ,  comnte 
on  dit  y  la  précédente^  appartenait  à  ses  serres ,  et  s^appelait  de  leur 
nom  [yrikai),  tandis  que  la  suivante ,  appartenant  au  corps  de  l'ani- 
mal, s'appelait  spécialement  Zxop?rtoç.  Par  un  motif  dont  les  astro- 
nomes grecs  ne  nous  ont  pas  rendu  compte,  le  nom  des  serres  fot 
supprimé  dans  la  liste  des  dodécatéiBories,  et  on  le  remplaça  par 
celui  de  Çi>7oç ,  qui  désigne  {proprement  nnjoug  de  bœufs.  Maïs  on 
étendit  le  sens  simple  de  cette  expression ,  en  y  attachant  la  signi- 
fication et  Temblème  d'une  balance ,  assimilation  qui  peut  avoir 
été  suggérée  parce  que  la  constellation  des  serres  que  l'on  affectait 
à  cette  dodécatémorie  contient  deux  étoiles  principales,  qui  sem- 
blent figurer  deux  plateaux  de  balance  suspendus  à  un  ménie  fléau. 
C'est,  du  moins,  l'interprétation  que  nous  en  donne  un  poëme  astro- 
logique grec  attribué  à  Manéthon ,  prêtre  égyptien  qui  vivait  sous 
Ptolémée  Philadelphe.  Quoi  qu'il  en  puisse  être,  \e  groupe  stellaire 
ai^elé  y(yïkot.l  garda  pendant  très-longtemps  son  ancien  nom  et  sa 
désignation  figurative  dans  la  dodécatémorie  appelée  l^u^oç  ,  rà  on 
l'intercalait.  Ptolémée  le  lui  conserva  dans  VAlmageste,  et  Théon, 
son  commentateur,  suivit  en  cela  son  exempte  deux  siècles  phis  tard. 
Ce  principe  de  confusion ,  qui  a  causé  beaucoup  de  méprises ,  n'a 
été  définitivement  détruit  que  dans  l'astronomie  moderne ,  oil  l'on 
a  contracté ,  sans  retour,  les  serres  du  Scorpion  figuré ,  pour  faire 
place  à  la  Balance ,  à  laquelle  on  a  transporté  toutes  les  étoiles  qui 
les  composaient.  Je  fais  seulement  ici  l'historique  de  cette  double 
désignation  y  mais  j'essayerai  plus  loin  d'en  retrouver  l'origine  et  la 
cause  occaûonnelle. 

7tf .  Tant  que  les  dodécatémories  écliptiques  forent  seulement 
employées,  en  Grèce,  comme  des  abstractions  spéculatives  ,  sans 
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que  l*ûn  sut  assigner  par  le  calcul  leurs  relations  avec  les  parties  de 
I  equateur,  il  n'y  eut  pas  de  convention  généralement  admise  sur 
la  place  qu'il  fallait  y  donner  aux  points  équinoxiaux  et  solsticiaux. 
Dans  les  ouvrages  où  Ton  exposait  l'état  du  ciel  y  soit  en  prose ,  soit 
en  vers,  quelques  auteurs  mettaient  ces  points  au  commencement 
des  dodécatémories,  d'autres  au  milieu.  On  était  seulement  d'accord 
pour  faire  appartenir  l'équinoxe  vernal  à  la  première  de  la  liste  i 
que  l'on  appelait  le  Bélier,  du  nom  de  la  constellation  zodiacale 
dans  laquelle  cette  phase  solaire  se  trouvait  alors  s'opérer.  Hip^ 
parque  fixa  définitivement  ces  incertitudes.  La  convenance  évi- 
dente qu'il  trouvait  à  faire  partir  ses  triangles  sphériques  d'un  des 
points  d'intersection  de  l'écliptique  avec  l'équateur,  le  décida  à 
placer  Péquinoxe  vernal  au  commencement  de  la  dodécatémorie  du 
Bélier,  non  au  milieu ,  et  cet  usage  s'est  depuis  constamment  con- 
servé {*).  Toutefoisi  il  ne  fut  pas  d'abord  adopté  si  généralement, 
que  Ptolémée  n'ait  jugé  nécessaire  de  dire  expressément  qu'il  s'y 
conforme.  Cela  serait  superflu  aujourd'hui  ;  mais  il  est  indispen- 
sable de  connaître  ces  diversités  conventionnelles  pour  interpréter 
exactement  les  descriptions  du  ciel  données  par  les  auteurs  grecs 
antérieurs  à  Hipparque  ;  encore  est-il  impossible  avec  cela  de  sup- 
pléer à  leur  manque  de  précision ,  ou  de  concilier  leurs  discor- 
dances ,  lesquelles  résultent  sans  doute ,  en  grande  partie ,  du  peu 
de  connaissances  pratiques  qu'ils  avaient  en  astronomie,  et  peut- 
être  aussi  de  ce  que  plusieurs  d'entre  eux  auront  rassemblé ,  dans 
une  même  description  du  ciel ,  des  documents  partiels  appartenant 
à  des  âges  différents ,  sans  savoir  qu'il  était  essentiel  de  les  séparer. 

(*)  Hipparque,  dans  sou  Gommentaice  sur  Aratus,  nous  apprend  lui* 
même  cette  diversité  d^usages,  laquelle,  à  elle  seule,  décèle  une  astronomie 
qui  n^esc  pas  encore  devenue  mathématique,  et  qui  est  bornée  aux  seuls 
aper^B  vagaef  que  Ton  peut  obtenir  par  une  étude  peu  ancienne  du  ciel , 
avec  le  seul  sepovrs  des  yeux.  Ce  commântaire,  qui  paratt  avoir  é4é  un  des 
premiers  travaux  dHipparque,  est  un  des  plus  précieux  restes  de  Tantiquité, 
parce  qu'il  nous  montre,  avec  une  entière  éyidence ,  Tétat  imparfait  et,  pour 
ainsi  4itB ,  naissant  de  TasiroBomie  en  Grèce ,  à  Pépoque  d'Eudoxe,  dans  le 
^*  siècle  avftn^  Père  chrétienne.  On  en  trouve  une  analyse  trèa-j|idîcieuse  et 
très-fidèle  dans  VSistoire  de  V Astronomie  ancienne  de  Delambre,  tome  I**^ , 
pages  iq6  et  suivantes. 

8.. 
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76.  La  discordance  approximative  qui  existait,  au  temps d^Hip^ 
parque  ^  entre  les  dodécatémories  écliptiques  et  les  constellations 
zodiacales  de  même  dénomination,  a  été  depuis  progressivement 
altérée,  et  enfin  complètement  détruite  par  Teffet  de  la  précession. 
L'origine  de  la  graduation  des  dodécatémories  étant  restée  attachée 
à  réquinoxe  vemal ,  tandis  que  les  longitudes  des  étoiles,  comptées 
de  ce  point,  se  sont  continuellement  accrues,  les  constellations  zodia- 
cales se  sont  progressivement  éloi^ées  des  dodécatémories  qui  leur 
étaknt  primitivement  correspondantes.  Néanmoins  on  a  conservé 
aux  unes  et  aux  autres  l'identité  de  dénomination  qu'on  leur  avait 
anciennement  donnée.  Il  est  donc  très-essentiel  de  ne  pas  confondre 
ces  deux  applications  si  différentes  d'un  même  énoncé.  Cest  pour- 
quoi le  mot  dodécatémorie  étant  d'un  usage  peu  commode  dans 
le  langage  astronomique ,  on  lui  a  substitué  le  mot  signe  (signum), 
que  l'on  joint  au  nom  ancien  de  la  dodécatémorie  que  l'on  veut 
désigner  ;  et  ce  même  nom ,  employé  seul ,  désigne  spécialement 
la  constellation.  Ainsi,  quand  on  dit  simplement  \e  Bélier,  on  en- 
tend indiquer  le  groupe  d'étoiles  dont  la  constellation  appelée  le 
Bélier  se  compose  ;  et  quand  on  dit  le  signe  du  Bélier,  on  entend 
indiquer  la  première  des  douze  dodécatémories  écliptiques,  ayant 
toujours  son  commencement  placé  à  Téquinoxe  vemal  du  moment. 
£n  outre ,  pour  abréger  les  énoncés ,  on  a  attaché  aux  constella- 
tions zodiacales,  et  aux  dodécatémories,  des  caractères  figuratifs 
communs,  qui  s'interprètent  aussi  avec  ce  double  sens  d'applica- 
tion ;  mais  on  ne  connaît  pas  l'origine  de  ces  caractères.  On  sait 
seulement  que  leur  emploi ,  devenu  aujourd'hui  universel  en  astro- 
nomie ,  n'est  pas  très-ancien ,  car  on  n'en  trouve  aucune  trace  dans 
les  anciens  manuscrits  grecs.  Voici  la  liste  des  douze  signes,  rangés 
consécutivement  dans   l'ordre  suivant  lequel   ils  se  succèdent 
en  passant  au  méridien ,  et  suivant  lequel  le  soleil  les  parcourt  dans 
sa  marche  annuelle.  On  y  a  joint  leurs  caractères  figuratifs. 

Ce  sont:  le  Bélier  T,  le  Taureau  ^,  les  Gémeaux  f^,  le  Can- 
cer ^ ,  le  JUon  i^,  la  Vierge  nyi ,  la  Balance^ y  le  Scorpion  Xty  ^ 
le  Sagittaire  •» ,  le  Capricorne  % ,  le  Ferseau  22: ,  les  Poissons  )(  . 

Ils  sont  compris,  par  ordre,  dans  les  deux  vers  suivants,  faciles 
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à  grarer  dans  la  mémoire  : 

Sunt  Aries,  Taurus,  Gemini,  Cancer,  Léo,  ^irgo, 

U braque  y  Scorj?ius,  Jrcitenens,  Caper,  Amphora,  Pisces, 

Chaque  signe  est  la  douzième  partie  de  la  circonférence,  et  com- 
prend ainsi  3o  degrés  de  la  graduation  sexagésimale.  Cette  gradua- 
tion ,  avec  ses  subdivisions  indéfinies  par  soixantièmes,  nous  vient 
des  Grecs.  L'emploi  général  et  illimité  de  ce  genre  de  fractions 
est  un  caractère  spécial  de  leur  géométrie ,  de  leur  astronomie ,  et 
de  leur  mensuration  du  temps. 

L'assemblage  de  ces  douze  signes ,  considérés  dans  leur  double 
application  aux  dodécatémories  écliptiques  et  aux  constellations  de 
dénominations  pareilles,  constitue  collectivement  le  zodiaque  grec. 
Tout  mouvement  céleste  qui ,  projeté  sur  Técliptique  par  les  cercles 
de  latitude,  procède  suivant  Tordre  dans  lequel  ils  sont  ici  énoncés, 
s'appelle  un  mouvement  direct;  s'il  procède  en  sens  contraire ,  on 
le  dit  rétrograde. 

77.  Selon  la  convention  introduite  par  Hipparque  et  adoptée 
depuis  par  tous  les  autres  astronomes,  le  premier  point  du  sign^; 
du  Bélier,  ou  d'Aries,  répond  toujours  à  l'équinoxe  du  printemps  ; 

Le  premier  point  du  signe  du  Cancer,  ou  de  VÉcrevisse,  est 
affecté  au  solstice  d'été  ; 

Le  premier  point  du  signe  de  la  Balance  y  à  l'équinoxe  d'au- 
tomne ; 

Le  premier  point  du  signe  du  Capricorne,  au  solstice  d'hiver. 

78.  Au  temps  d'Hipparque ,  comme  je  l'ai  déjà  dit,  les  constel- 
lations du  Bélier,  du  Cancer,  de  la  Balance  et  du  Capricorne  se 
trouvaient  réellement  contenir  ces  quatre  points  cardinaux  de 
l'orbite  du  soleil  ;  mais  elles  s'en  sont  éloignées  depuis  d'environ 
3o  degrés  sexagésimaux  par  l'effet  de  la  précession  {*). 


{*)  En  calculant  la  précession  diaprés  les  formules  plus  approchées  qui 
seroDi  rapportées  plus  bas,  on  trouve  que  la  coïncidence  exacte  des  constcl- 
htions  zodiacales  avec  les  signes  a  dû  avoir  lieu  289  ans  avant  Hipparque , 
«'««t-à-dire  417  ans  avant  i^ère  chrétienne.  Mais  Tépoque  ainsi  obi  en  ne  peut 
étr«  en  erreur  de  plusieurs  siècles,  parce  que  la  configuration  et  les  limites 
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L^équinoxe  du  printemps  arrive  aujourd'hui  dans  la  constellation 
des  Poissons;  le  solstice  d'été,  dans  la  constellation  des  Gémeaux  ; 
réquinoxe  d'automne ,  dans  la  constellation  de  la  Vierge  ;  le  solstice 
d'hiver,  dans  la  constellation  du  Sagittaire.  Tout  a  rétrogradé  d'un 
signe. 

On  voit  donc  qu'il  faut  soigneusement  distinguer  les  signes  du 
zodiaque,  qui  sont  fixes  par  ra|)port  aux  équinoxes,  et  les  constel^ 
lotions,  qui  sont  mobiles  par  rapport  à  ces  mêmes  points.  Pour 
n'en  avoir  pas  fait  la  différence ,  des  géomètres,  même  fort  habiles, 
ont  été  parfois  conduits  à  des  interprétations  très-erronées  de 
documents  astrononuqnes  anciens. 

79.  On  a  fait  beaucoup  de  recherches  pour  découvrir  quelle  a 
été  l'origine  de  cette  convention  astronomique ,  et  à  quel  ancien 
peuple  on  doit  en  attribuer  primitivement  l'invention.  Des  écrivains 
très-érudits  et  aussi  des  astronomes  ont  cru  devoir  la  faire  remonter 
à  des  époques  qui  dépassent  tout  ce  que  les  témoignages  de  Thisr- 
toire,  et  même  les  traditions,  semblent  accorder  d'antiquité  à 
l'établissement  régulier  des  sociétés  humaines.  Ces  systèmes  ont 
été  pendant  quelque  temps  en  vigueur,  surtout  dans  le  siècle  der- 
nier. Mais  un  examen  plus  critique  des  bases ,  une  appréciation 
plus  juste  des  anciens  documents  d'astronomie,  venus  jusqu'à 
nous,  de  la  Grèce,  de  Babylone  et  de  l'Egypte,  surtout  une 
connaissance  plus  approfondie  des  méthodes  astronomiques  usitées 
dans  rinde  et  à  la  Chine ,  ont  détruit  pour  toujours  ces  vaines 
conjectures.  J'essayerai  plus  loin  d'exposer  les  idées  que  l'on  peut 
se  former,  avec  le  plus  de  vraisemblance,  sur  les  anciennes  ori- 
gines de  notre  astronomie  eiuropéenne;  mais,  pour  y  procéder 
avec  sûreté,  il  faut  avoir  préalablement  achevé  d'établir  les  vraies 
lois  des  mouvements  du  soleil  et  de  la  lune  par  les  méthodes  exactes 
que  nous  possédons  aujourd'hui. 


fies  groupes  stellaires  adoptées  par  Hif^arque,  et  que  nous  avons  eonaenrées, 
ont  pu  différer  quelque  peu  de  celles  que  Ton  avait  admises  auparavant. 
L^association  des  dodécaténiories  avee  les  constellations  répond  très-proba- 
blement Q  une  époque  plus  ancienne,  où  les  limites  des  constellations  étaient 
mi  peu  différentes. 
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CHAPITRE  VIL 

Du  phéfwmène  de  la  précession  considéré  comme 
résultant  d'un  mouvement  conique  de  Véquateur 
terrestre  commun  à  toute  la  masse  de  la  terre, 
mouvement  dont  les  résultats  observables  sont 
modifiés  par  le  déplacement  propre  du  plan  de 
VécUptique  dans  le  ciel. 

Section  I.  —  Développement  de  la  partie  apparente  de  la 
précession,  qui  s^ opère  sur  le  plan  mobile  de  VécUptique 
observable,  et  qui  se  mesure  y  sur  ce  plan,  à  partir  de 
son  intersection  vemale  avec  Véquateur  déplacé. 

80.  Dans  tous  les  calculs  qui  précèdent,  nous  avons  attribué 
aux  étoiles  ce  mouvement  de  précession  progressif  et  parallèle  à 
Técliptique  ,  qui  les  déplace  toutes  ensemble ,  et  qui  change  con* 
tiDuellement  leurs  positions  relativement  à  Téquateur.  Mais,  comme 
je  Tai  déjà  annoncé  n^  67,  si  nous  avons  considéré  ces  déplacements 
comme  réels ,  c'est  uniquement  parce  que  nous  sommes  convenus 
de  considérer  l'équateur  comme  un  plan  fixe  et  immobile ,  auquel 
nous  rapportons  les  positions  de  tous  les  astres,  au  moyen  de  leurs 
ascensions  droites  et  de  leurs  déclinaisons.  Car  les  apparences  se- 
raient absolument  les  mêmes  si,  au  lieu  d^attribuer  ces  mouvements 
simultanés  aux  étoiles ,  nous  les  faisions  exécuter  par  la  terre  en 
sens  contraire ,  son  centre  demeurant  immobile  dans  les  deux  cas. 
Selon  cette  nouvelle  manière  de  les  envisager,  ce  serait  l'axe  de 
l'équateur  qui,  restant  fixe  dans  la  masse  de  la  terre,  et  passant 
toujours  par  les  mêmes  points  de  sa  surface,  tournerait  conique- 
ment  avec  elle  autour  de  l'axe  central  de  Técliptique,  dans  un  sens 
rétrograde.  Par  suite,  la  trace  de  Téquateur  sur  Técliptique  ou  la 
ligne  des  équinoxes,  vue  du  centre  de  la  terre ,  aurait  un  mouve-* 
"Bitui propre  de  longitude  qui  serait  pareillement  rétrograde,  c'est- 
à-dire  dirigé  contre  Tordre  des  signes,  ce  qui  accroîtrait  continuel- 
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lement  toutes  les  longitudes  apparentes  des  étoiles  d'une  même 
quantité ,  puisqu'on  les  compte  toujours ,  dans  l'ordre  direct  des 
signes,  à  partir  de  cette  intersection.  Alors,  pour  reproduire  cet 
accroissement  tel  qu'on  Tobserye ,  il  faudrait  que  la  rétrogradation 
de  la  ligne  des  équinoxes  lui  fût  égale ,  c'est-à-dire  qu'elle  fut  de 
i54",63  par  année.  De  cette  manière  ,  les  étoiles  seraient,  en  réa- 
lité ,  immobiles ,  et  la  terre  seule  aurait  un  mouvement  conique 
très-lent ,  autour  de  son  centre  de  gravité.  Le  plan  de  son  équa- 
teur  se  déplacerait  parmi  les  étoiles ,  et  non  pas  les  étoiles  par  rap- 
port à  lui.  A  la  vérité,  pour  admettre  cette  manière  de  voir,  il 
faudrait  supposer  aussi  que  l'axe  du  mouvement  diurne  du  ciel  se 
déplace  en  même  temps  que  le  plan  de  l'équateur,  auquel  il  reste 
toujours  perpendiculaire.  Car  la  hauteur  du  pôle,  d^s  chaque  lieu, 
reste  invariablement  la  même ,  quoiqu'elle  ne  répande  pas  toujours 
aux  mêmes  étoiles;  et ,  par  conséquent ,  la  direction  du  mouvement 
diurne ,  restant  constamment  la  même  relativement  à  chaque  hori- 
zon, doit  se  déplacer  avec  eux.  Mais  ce  déplacement  de  l'axe  de  rota- 
tion du  ciel ,  bien  loin  de  paraître  extraordinaire ,  n'est  qu'une  in- 
duction de  plus,  tendant  à  confirmer  le  soupçon ,  que  le  mouvement 
diurne  du  ciel  n'est  qu'apparent ,  et  qu'il  est  réellement  causé  par 
celui  de  la  terre  en  sens  contraire.  Si  l'on  se  rappelle  ce  que  nous 
avons  dit ,  dans  les  chap.  IV  et  XX  du  premier  livre ,  sur  les  illusions 
que  produisent  les  mouvements  relatifs  d'un  système  dont  on  fait 
partie,  l'idée  de  donner  à  la  terre  un  mouvement  de  rotation  sur  elle- 
même  autour  d'un  axe  fixe  sur  sa  surface,  et  à  cet  axe  un  mouve- 
ment de  précession  dans  le  ciel ,  ne  comporte  rien  d'impossible  ni 
même  d'étrange  ;  et ,  après  tout,  cette  manière  d'expliquer  les  ap- 
parences est  encore  plus  simple  que  d'aller  supposer,  dans  tout  le 
système  des  corps  célestes,  autant  de  mouvements  généraux  et 
communs  de  rotation  diurne  et  de  précession,  qui,  vu  la  multi- 
tude de  ces  corps  et  la  variété  de  leurs  distances,  supposeraient, 
dans  leurs  mouvements  particuliers  un  accord ,  réellement  incon- 
cevable. Aussi  tous  les  phénomènes  que  nous  avons  à  découvrir 
en  poursuivant  l'étude  de  l'astronomie  s'accordent-ils  pour  mon- 
trer que  cette  supposition  n'est  pas  la  vraie.  Mais,  en  attendant 
que  leur  développement  nous  offre  un  ensemble  d'inductions  irré- 
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cusable,  il  est  utile  que  nous  soyons  prévenus  sur  la  possibilité  de 
cette  double  explication. 

81.  La  théorie  de  l'attraction  universelle  a  fait  connaître  que  le 
phénomène  de  la  précession  des  équinoxes  est  causé  par  Tattrac- 
tion  de  la  lune  et  du  soleil  sur  le  sphéroïde  aplati  de  la  terre.  Cette 
attraction ,  étant  inégale  sur  les  diverses  portions  du  sphéroïde ,  à 
cause  de  son  aplatissement,  détourne  continuellement  le  plan  de 
réquateur  terrestre  de  sa  direction  actuelle ,  et  le  force  de  rétro- 
grader sur  récliptique ,  conformément  aux  lois  que  nous  venons  de 
tirer  des  observations.  Si  la  terre  était  sphérique ,  cet  effet  n'aurait 
pas  lieu  ;  il  n'y  aurait  point  de  précession ,  et  les  équinoxes  répon- 
draient toujours  aux  mêmes  points  de  récliptique ,  du  moins  en 
n^ayant  égard  qu'au  genre  d'action  que  nous  venons  de  considérer. 

Les  attractions  exercées  par  le  soleil  et  la  lune  sur  le  sphéroïde 
terrestre  variant  avec  la  position  de  ces  astres ,  il  en  résulte,  dans 
la  précession  des  équinoxes ,  de  petites  oscillations ,  qui  tantôt 
l'augmentent,  et  tantôt  la  diminuent.  Les  périodes  de  ces  oscilla- 
tions sont  différentes  pour  le  soleil  et  pour  la  lune  ;  elles  dépen- 
dent du  temps  nécessaire  pour  que  l'astre  revienne  à  une  position 
où  il  ait  la  même  influence.  Les  inégalités  de  ce  genre  produites 
par  l'action  du  soleil  ont  pour  période  une  demi-année  tropique  ; 
celles  qui  sont  produites  par  la  lune  ont  une  période  de  dix-huit 
ans.  Les  unes  et  les  autres  sont  liées  avec  les  oscillations  analogues 
de  Tobliquité  de  l'écliptique,  dont  nous  avons  parlé  dans  la  page  91 , 
et  elles  font  partie  du  phénomène  de  la  nutation ,  dont  nous  expli- 
querons plus  loin  les  lois. 

Ce  n'est  pas  tout  ;  le  mouvement  des  équinoxes  est  encore  mo- 
difié par  une  autre  cause.  Nous  avons  déjà  annoncé  que  l'attraction 
des  planètes  les  unes  sur  les  autres ,  et  sur  le  soleil ,  change  peu  à 
peu  la  direction  du  plan  de  l'écliptique  dans  l'espace.  Ce  déplace- 
ment fait  varier  l'inclinaison  de  l'écliptique  sur  l'équateur,  comme 
nons  l'avons  déjà  remarqué.  £n  même  temps  il  fait  varier  aussi  les 
points  d'intersection  de  ces  deux  plans ,  c'est-à-diie  la  position  de 
la  ligne  des  équinoxes,  suivant  laquelle  ils  se  coupent.  Ce  mouve- 
ment étranger,  que  nous  analyserons  plus  loin ,  se  congibine  avec 
relni  que  les  attractions  du  soleil  et  de  la  lune  produiraient  si  elles 
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étaient  seules  agissantes.  Dans  la  position  actuelle  du  système  pla- 
nétaire, le  déplacement  de  Técliptique  donne  aux  équinoxes  un 
mouTem^it  annuel  de  o^^^gâSS  {*).  Ce  mouvemenl  est  direct,  c'est- 
à-dire  dirigé  dans  le  même  sens  que  celui  du  soleil  ea  longitude  ; 
il  est,  par  conséquent ,  contraire  au  mouvement  rétrograde  cassé 
par  le  soleil  et  la  lune.  £n  conséquenoe ,  la  précession  annudle 
que  nous  observons ,  et  qui  est  de  iS^"fi^'}^ ,  n'est  réellement  que 
la  différence  de  ces  deux  mouvements  contraires  ;  et,  sans  le  dé- 
placement de  l'écliptique,  celle  que  Von  observerait  serait  ^;ale  à 
i54'%6272 -h  0^^,9655  ou  i55'^5927.  Ces  effets  de  Faction  des 
planètes  sont ,  par  eux-niémes ,  indépendants  de  la  figure  de  la 
terre  \  mai&  ils  ont  cependant  une  influence  indirecte  qui  est  liée  à 
cette  figure  :  car,  comme  ils  déplacent  le  plan  de  l'écliptiqne  qui 
contient  l'orbite  du  soleil ,  ils  amènent  cet  astre  dans  des  positions 
différentes  relativement  au  sphéroïde  terrestre ,  et  changent  ainsi 
l'action  qu'il  exerce  sur  ce  sphéroïde  en  vertu  de  Faplatissement. 
La  position  de  l'orbite  de  la  lune  qui  accompagne  toujours  l'éclip- 
tique  se  trouve  changée  de  la  même  manière ,  et  par  la  même 
cause  ^  l'action  de  la  lune  change  donc  aussi.  De  là  résultent,  dans 
le  mouvement  des  points  équinoxiaux  et  dans  l'obliquité  de  l'éclip- 
tique,  de  nouvelles  modifications.  Ces  effets  secondaires  altèrent 
considérablement  les  résultats  qui  auraient  lieu  par  les  seules  ac- 
tions du  soleil  et  de  la  lune  sur  le  sphéroïde  terrestre,  si  le  plan 
de  récliptique  était  immobile. 

Ces  variations,  qu'éprouve  l'action  du  soleil  par  suite  duiiépla- 
cement  de  Técliptique ,  sont  périodiques ,  comme  ce  déplacem^it 
lui-même.  Les  inégalités  qui  en  résultent  dans  le  mouvement  des 
équinoxes  et  dans  l'obliquité  de  Técliptique  sont  donc  périodiques 
aussi.  Ces  inégalités  sont  analogues  à  la  nutation  lunaire ,  mai» 


('*)  Ce  nombre  et  les  tuiTants  sont  tirés  de  VExposition  du  l^stème  du 
monde,  5®  édition ,  1824  >  page  3o3.  Pour  toute  cette  description  générale 
des  phénomènes,  j'^emploie  les  résultats  consignés  dans  cet  ouvrage  comme 
autant  de  faits;  mais,  lorsque  j'en  aurai  ainsi  présenté  Pensemble,  j'expli- 
querai comment  les  nombres  qui  les  expriment  se  tirent  des  observations, 
et  Ton  verra,  par  cela  même,  avec  quel  degré  de  certitude  relative  cbacun 
d'eux  a  pu  être,  jusqu'à  présent,  obtenu. 
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beaucoup  plus  lentes;  oo  pourrait  les  appeler  la  uutation  séculaire. 
Comme  elles  ne  sont  point  proportionnelles  au  temps,  elles  rendent 
la  précession  inégale  dans  les  différents  siècles.  Mais  ces  variations 
sont  si  lentes,  que  les  observations  seules  n'auraient  pas  suffi  pour 
les  découvrir,  surtout  à  cause  de  Timperfection  des  observations 
andenaes  dont  il  eut  fallu  se  servir  pour  évaluer  et  comparer  la 
précession  des  équinoxes  à  différentes  époques.  En  vertu  de  cette 
cause  y  la  rétrogradation  annuelle  des  points  équinoxiaux  est  main- 
tenant plus  forte  de  i'^,4^4o  qu'elle  ne  l'était  au  temps  d'Hip- 
parque.  Par  conséquent,  l'année  tropique  moyenne  est  aujourd'hui 
plus  courte  de  i2%820  qu'elle  ne  l'était  alors.  Car,  puisque  la  ré- 
trogradation des  points  équinoxiaux  est  plus  grande  aujourd'hui 
qu'autrefois,  le  soleil  a,  chaque  année,  i'%4^4^  de  moins  à  par- 
courir dans  l'écliptique  pour  rejoindre  le  plan  de  Téquateur. 
L'année  tropique  moyenne ,  qui  se  mesure  par  les  intervalles  de 
ses  retours  au  même  équinoxe,  est  donc  aujourd'hui  plus  courte 
de  tout  le  temps  qu'il  faut  au  soleil  poi^r  parcourir  un  arc  de 
i",4o4o  sur  l'écliptique,  par  son  mouvement  moyen;  ce  qui  pro- 
duit un  retard  de  12^,820,  comme  on  peut  s'en  assurer  par  une 
simple  proportion.  Ce  retard,  exprimé  en  temps  sexagésimal, 
serait  de  12^,82 . 0,864  »  ou  i  i',o76.  Pour  que  cette  diminution  de 
Tannée  tropique  soit  réelle,  il  faut  admettre  que  l'année  sidérale 
à  laquelle  on  la  compare ,  et  le  jour  sidéral  par  lequel  on  la  me- 
sure, sont  des  périodes  constantes.  En  effet,  leur  invariabilité 
est  démontrée  par  la  théorie ,  comme  nous  l'avons  annoncé  plus 
haut. 

Ces  résultats  de  la  théorie,  en  donnant  anx  observations  et  aux 
calculs  une  exactitude  qu'ils  ne  sauraient  atteindre  sans  ce  secours, 
éclairent  en  même  temps  Tesprit  sur  les  véritables  lois  des  phéno- 
mènes  ;  c'est  pourquoi  j'ai  cru  avantageux  de  les  exposer  ici  par 
anticipation.  Pour  achever  de  les  fixer,  j'insérerai  ici  les  formules 
pu  lesquelles  U  théorie  de  l'attraction  les  détermine ,  comme  je 
l'ai  fait  relativement  aux  variations  d'obliquité  de  Fécliptiqtie  à 
Téquateur.  J'extrais  de  même  ces  formules  de  la  Mécanique 
sieste.  J'indiquerai,  à  la  fin  de  ce  chapitre,  le  véritable  point  de 
vue  physique  sous  lequel  les  phénomènes  qu'elles  expriment  doi- 
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v6nt  être  envisagés.  Mai»,  pour  ie  moment,  je  continue  à  les  dé- 
finir par  leurs  apparences  observables. 

Je  considère  d'abord  le  mouvement  théorique  des  points  équi 
noxiaux  sur  Pécliptique  apparente  et  mobile  où  les  observateurs 
de  chaque  époque  déterminent  pratiquement  leur  position ,  relati- 
vement aux  différentes  étoiles  du  ciel.  Pour  mesurer  ce  mouve- 
ment, il  faut  compter  sa  valeur  angulaire  à  partir  d'un  point  con- 
venu et  assignable ,  choisi  sur  le  contour  du  grand  cercle  que  le 
plan  de  l'écliptique  trace  continuellement  dans  le  ciel.  Prenons, 
pour  cette  origine,  la  position  du  point  équinoxial  V,  au  commen- 
cement de  1750,  et  nommons  H- 4*'  la  quantité  dont  l'équinoxe  aura 
rétrogradé  sur  l'écliptique  observable ,  à  partir  de  ce  point ,  après 
un  nombre  t  d'années ,  t  devant  être  supposé  négatif  pour  les 
années  antérieures.  Cela  posé  ,  en  n'ayant  égard  qu'à  la  quantité 
continue  et  séculaire  de  la  précession ,  on  aura ,  d'après  les  for- 
mules de  la  Mécanique  céleste,  tome  III,  page  i58, 

f  =  ^  155^,5927  —  i«',42823  .sin^43",o446, 

-j-  68%22o38.sin»/.49",56i35. 

En  faisant  /  =  o,  ^'  est  zéro ,  comme  cela  doit  être.  En  faisant 
^= — 1878,  ce  qui  remonte  à  l'époque  où  Hipparque  observait  à 
Rhodes ,  1 28  ans  avant  Père  chrétienne ,  on  trouve 

+'  =  —  29«^,22032  +  0«',  1 8087  4-  0«',  1 3202  =  —  28«^,90743. 

Ce  résultat,  étant  négatif,  indique  que  le  point  équinoxial  était 
alors  à  Varient  de  sa  position  ultérieure  en  1 750 ,  et  il  montre  que, 
depuis  cette  ancienne  époque  jusqu'au  i"  janvier  1750 ,  il  a  rétro- 
gradé ainsi  de  28*^,90743  ;  c'est  26°!  V  en  mesures  sexagésimales. 
82.  Il  est  naturel  de  se  demander  comment  cette  indication 
théorique  peut  être  vérifiée  par  l'observation ,  puisque  le  point 
équinoxial  de  chaque  époque  ne  laisse  pas  de  trace  sur  l'écliptique 
où  on  l'observe.  Pour  le  faire  comprendre,  je  dois  annoncer  un 
fait  qui  se  constate  très-approximativememt  par  l'observation  im- 
médiate, et  dont  nous  démontrerons  plus  loin  l'entière  exactitude: 
c'est  que  cette  quantité  \p'  se  manifeste ,  comme  une  différence  sen- 
siblement constante ,  entre  les  longitudes  de  toutes  les  étoiles  très- 
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peu  distantes  de  l'écliptique ,  qui  sont  observées  à  des  époques 
diverses  ;  qu'on  la  retrouve ,  avec  de  très- petites  inégalités  calcu- 
lables, dans  toutes  les  autres,  en  tenant  compte  de  leur  distance 
à  ce  plan ,  et  qu'elle  leur  serait  rigoureusement  commune  s'il  n'é- 
prouvait pas  progressivement,  dans  le  ciel,  de  très-faibles  dépla- 
cements que  l'astronomie  moderne  est  parvenue  à  mesurer.  On 
conçoit  alors  que  la  vérification  s'obtiendra  immédiatement,  sans 
réduction ,  si  on  la  fait  porter  sur  des  étoiles  n'ayant  que  des  lati- 
tudes très-petites ,  comme  est  la  belle  étoile  appelée  Vépî  de  la 
Vierge,  que  j'ai  d'abord  prise  pour  exemple.  Car,  pour  elle ,  les 
corrections  que  j'ai  annoncées  seraient  insensibles ,  ou  au  moins 
incomparablement  plus  petites  que  les  erreurs  supposables  dans  les 
déterminations  de  sa  longitude ,  telle  que  pouvaient  l'obtenir  les 
astronomes  anciens.  Reprenons  donc  sous  ce  point  de  vue  la  dif- 
férence que  nous  avons  trouvée  entre  les  longitudes  de  cette  étoile , 
déterminées  par  Hipparque  i4i  ans  avant  l'ère  chrétienne,  et  par 
Maskeline  en  1802.  Le  nombre  d'années  qu'elles  comprennent  est 
1943.  Pour  y  adapter  la  valeur  de  Y  trouvée  tout  à  l'heure,  rela- 
tivement à  rintervalle  1878,  il  faudrait  d'abord  augmenter  celui-ci 
de  i3  ans,  afin  de  porter  son  origine  à  la  première  époque,  puis 
encore  de  52  ans,  afin  qu'il  se  termine  à  la  dernière;  en  tout 
65  ans.  Or,  cette  extension  étant  si  peu  considérable ,  on  pourra 
se  dispenser  de  recommencer  le  calcul  pour  la  partie  principale,  et 
il  sera  très-suffisamment  exact  d'y  ajouter  la  précession  pour 
65  ans,  évaluée,  en  moyenne,  à  5o"  sexagésimales  par  année. 
Le  produit  ainsi  formé  est  325o'^  ou  54' 10'^  sexagésimales.  En 
l'ajoutant  à  26^i'o'%  portion  de  la  valeur  de  ^  tirée  de  la  for- 
mule ,  on  a  pour  somme  26"  55'  10".  Tel  est  donc  l'arc  de  rétro«^ 
gradation  total  indiqué  par  la  théorie ,  entre  les  deux  dates  assi- 
gnées. Les  observations  comparées ,  page  i  o3  ,  nous  ont  donnée 
26^57'  lo'^.  ^^  ^^^^  difficile  d'espérer  un  plus  grand  accord  sur  un 
si  grand  arc ,  en  considérant  l'incertitude  dont  l'ancienne  déter- 
mmation  est  inévitablement  affectée. 

85.  La  valeur  de  la  précession  annuelle  moyenne,  dans  les 
différents  siècles ,  est,  d'après  la  même  formule  théorique, 

•54",6272  +  4",8435  sin  t,g^'\  1 227  -f-  i%g3 1 o4  sin'^2 1 '',5223. 
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C*est  la  quantité  dont  4*'  varie  quand  t  augmente  anafytiquement 
d'une  unité;  seulement  on  y  a  négligé  deux  termes,  qui  seraient 
toujours  Inappréciables  aux  observations ,  comme  je  le  montre  ici 
en  note  (**).  En  1760 ,  on  avait  tz=zo.  La  précession  annuelle  était 
donc  alors  I54'^6272.  La  variation  de  cet  élément,  à  partir  de 
l'époque  de  1 750,  est  exprimée  par  les  autres  termes  de  la  formule  ; 
il  est ,  par  conséquent ,  égal  à 

4",8435.sin^99",i227  +  i'',93io4.sin'/.2i''.5223. 

Les  deux  termes  de  œtte  expression  sont  positifs  quand  t  est  po- 
sitif. La  précession  annneUe  augmente  donc  continuellement  de 
siècle  en  siècle ,  «e  qui  ramène  le  soleil  en  moias  de  temps  au 
même  point  équinoxial  ;  d'où  il  suit  que  Tannée  tropique  diminue. 
Pour  évaluer  cette  diminution,  il  faut  réduire  l'expression  précé- 
dente en  temps ,  à  raison  de  la  circonférence  «ntière  pour  une  an- 

{*)  Powr  q«*i]  ne  8''^IèTe  aucun  doute  «ur  la  légitimité  de  cette  réduction , 
voici  le  type  du  calcul  exact. 
L''expre8sion  complète  de  ^'  est  de  cette  fori^ie 

^'  =  cf  -+-  A.  sin  a«  -+-  B  siu'  bu 

Flûtes  croitEe  t  d^uoe  unité,  et  désignez  le  résultai  par  ^\,  vous  auvei 

^\  =tf  (t-f-i)-f-A8in(a£-^«)-i-B»iti*(i«-H*). 

Formée  if/^  -^  ^',  et  appHqaez  ici  les  mêmes  transformations  dont  nous  arons 
fait  usage  en  diacutaut  les  variations  annuelles  de  V,  vous  aurez 

^^  ^  ^'= c  H- aAsin  jacos(a< + va)+B  sin  6  sin  (ai< +  6). 

Pour  mettre  le  secoud  membre  sous  la  forme  qui  lui  a  été  donnée  dans  I^ 

texte ,  il  faut  y  transformer  les  facteurs  trigoaométriques  de  la  manière 

&uiTa«te: 

C08(a«-j--ja)=  cos^acoaaf —  sin-|asînar 

=  GOSjâ  —  s!u|a8inâ<  —  2cos-|asin*|a<, 

sin  {ih  t-irh)  =  sin  h  cos  a^e-hcos  h  sin  2&C 

=  sin  &H-COS  h  sin  oht — 9 «in  h  wix*hu 

Âl«r8 ,  en  les  substituant  dans  ^'^  —  ^',  on  a 

^\  —  ^'  =  c-4-A8in«-t-Bsin'&  -f  jEsinafesinaft/  — aAsinasin'ia' 
—  2  A  sin»  ^  a  sin  a<  —  aB  sin*  h  %\n*ht 

Si  Ton  effectue  les  valeurs  numériques  des  termes  et  des  facteurs  indépen- 
dants de  t,  comme  nous  Tavons  fait  plus  faaut  poxur  ceiu:  de  V,  on  trou>e 
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née  tropique ,  c'est-à-dire  qu'il  faut  la  multiplier  par  — ~-^ -, 

alors  elle  se  trouvera  exprimée  en  jours ,  et  sa  valeur  sera 

0^,000442  sinf.99",i227  +  01,00017632  sin'^2i",5223. 

Pour  les  années  antérieures  à  i  jSo  ,  t  changeant  de  signe ,  la  va- 
leur de  cette  expression  devient  négative ,  et  alors  elle  exprime 
l'accroissement  de  Tannée.  En  faisant  ainsi  r=: —  1878,  ce  qui 
répond  à  Tépoque  où  Hipparque  observait  à  Rhodes,  on  trouvera 
n*,82o  pour  l'excès  de  Tannée  tropique,  à  celte  époque,  sur  celle 
de  1750,  ou  I  i%o768  en  temps  sexagésimal.  En  faisant  la  même 
supposition  dans  la  formule  qui  exprime  le  changement  de  la  pré- 
cession annuelle  en  arc,  on  trouvera  i",4o4o  pour  Tare  corres- 
pondant ;  c'est  la  quantité  dont  la  précession  annuelle ,  en  1 750 , 
surpasse  celle  qui  avait  lieu  à  Tépoque  d'Hipparque.  Celle-ci  était 
donc  alors  i53",2232. 


d'abord,  pour  la  portion  constante, 

c+Asina  -HB8inH  =  .i55'',5g27— ^",965688-f-o%ooo377  =  i54",627389. 

Or  voit  ici  se  manifester  Topposition  de  termes  qui  a  été  annoncée  n9  81 . 
£d  joignant  à  ceux-oi  les  suivants,  il  vient  enfin 

y,  -  <f,'  =  ;i54%627389  -h4",8426i4  sin  t.gg^yi^T^  -h  i^jgSiJ^e  sin*  <.2i",5223 
-h o'',oooo3  2647 1  sin  « . 43^,0446  —  o",qoo75  4oo3 sin*  t. 49",56 1 35. 

Les  termes  de  la  première  ligne  sont  ceux  que  Pou  a  rapportés  dans  Je 
texte,  d'après  la  Mécanique  céleste,  sauf  quelques  petites  différences  sur  les 
dernières  décimales^  qui  proviennent  peut-être  de  ce  que  les  parties  pro- 
portionnelles ont  été  ici  prises  plus  exactement  ou  poussées  un  peu  plus 
loin.  On  a  supprimé  les  deux  derniçrs  termes  comme  ne  pouvant  jamais 
produire  d'effet  appréciable  dans  les  observations  annuelles.  Ne  voulant 
présenter  ces  calculs  que  vcomme  des  types,  je  n'ai  pas  cru  nécessaire  de 
«'hanger  les  dernières  décimales  des  nombres  rapportés  dans  le  texte,  pour 
les  faire  accorder  rigoureusement  avec  ceux  de  cette  note ,  ce  qui  aurait 
exigé  des  modifications  du  même  ordre,  et  aussi  peu  utiles,  dans  tous  les 
calculs  snivants  de  Pancienne  rédaction.  Pai  fait  d'autant  moins  de  difli culte 
à  laisser  voir  ces  petites  différences ,  que  la  théorie  est  très-loin  d'en  pouvoir 
répondre;  d^ailleurs,  Pabstraction  qu'on  en  fait  répond  à  l'énoncé  conven- 
tionnel que  Pon  donne,  en  astronomie,  des  valeurs  annuelles,  comme  je  l'ai 
expliqué  en  parlant  des  variations  de  l'obliquité  de  l'équatenr  sur  l'cclip- 
tiqae,  page^. 
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Puisque  nous  avons  dit  que  retendue  des  oscillations  angulaires 
du  plan  de  l'écliptique  n'est  pas  encore  exactement  assignée,  on 
conçoit  que  les  formules  précédentes  ne  peuvent  être  qu'appro- 
chées; mais  cette  approximation  s'étend  jusqu'à  2000  ans  avant 
et  après  l'époque  de  1 75o,  qui  leur  sert  d'origine. 

Venons  maintenant  aux  inégalités  périodiques.  Soient  ij/' la  rétro- 
gradation moyenne  du  point  équinoxial  y  ,  depuis  l 'jSo  jusqu'au 
commencement  d'une  année  quelconque  >  et  M  la  valeur  de  la 
précession  annuelle  à  cette  même  époque ,  ^'  et  M  étant  calculés 
par  les  formules  précédentes.  Cela  posé,  après  un  nombre  tz  de 
jours  écoulés,  la  rétrogradation  du  point  équinoxial  sera 

,,      ■    Un  i'%34n    .      ^        59^4444    .    ^ 

^        365 ,  20         tang  w  tang  2w 

w  est  l'obliquité  de  l'écliptique ,  L  la  longitude  du  soleil ,  N  celle  du 
nœud  ascendant  de  l'orbe  lunaire.  Les  deux  dernières  inégalités 
proviennent  du  phénomène  de  la  nutation  lunaire  et  solaire.  On  a 
déjà  vu  leur  influence  sur  l'obliquité  de  l'écliptique  ;  seulement 
elles  étaient  alors  exprimées  par  les  cosinus  de  2L  et  de  N,  au  lieu 
qu'elles  le  sont  ici  par  les  sinus  des  mêmes  arcs.  Quant  à  leurs 
coefficients  numériques ,  le  premier  est  celui  de  cos  2L  divisé  par 

tang  w ,  le  second  est  celui  de  cos  N  multiplié  par ;  on  peut 

aisément  le  vérifier  sur  les  expressions  précédentes.  Ces  rapports 
dépendent  des  lois  suivant  lesquelles  agit  le  phénomène  de  la  nu- 
tation ;  ils  ne  peuvent  se  démontrer  que  par  la  théorie  de  l'attrac- 
tion qui  en  a  fait  connaître  la  cause.  ISous  les  donnons  ici  comme 
de  simples  faits  d'observation.  Si,  dans  ces  expressions,  on  met 
pour  w  sa  valeur  relative  à  l'obliquité  annuelle ,  afin  de  réduire 
tous  les  coefficients  en  nombres ,  on  aura ,  pour  la  rétrogradation 
du  point  équinoxial  après  n  jours  écoulés  depuis  le  commencement 
d'une  année  quelconque , 

f -4-^~~^~  3",o894  sin2L  -f-  55^5665  sinN. 
Dans  la  réduction  des  coefficients  en  nombres ,  on  a  employé 


*< 
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pour  u  la  valeur  a6<^>o;73i5,  qui  était  celle  de  l'obliquité  au 
commencement  de  l'année  1800;  mais,  comme  ces  coeffîciènts 
sont  fort  petits ,  cette  même  valeur  suffira  pour  leur  réduction 
pendant  plusieurs  siècles ,  sans  qu'il  soit  nécessaire  d'avoir  égard 
à  la  variation  séculaire  de  l'obliquité.  Ainsi ,  dans  tous  les  calculs 
d'observations  modernes,  on  pourra  toujours  employer  la  formule 
numérique  que  nous  venons  de  déterminer. 

84.  Les  changements  progressifs  que  la  précession  produit  sur 
les  longitudes  apparentes  des  astres  se  reportent  sur  la  déclinaison 
et  sur  Tascension  droite ,  ce  qui  fait  changer  aussi  les  valeurs  de 
ces  éléments  d'une  manière  beaucoup  plus  complexe  ;  mais  on  a 
TU  que  les  arcs  qui  les  expriment  sont  liés  avec  la  longitude  et  la 
latitude  par  des  triangles  sphériques ,  au  moyen  desquels  on  par- 
vient à  les  en  déduire.  On  doit  donc  pouvoir  déduire  aussi  des 
mêmes  triangles  les  valeurs  de  la  déclinaison  et  de  l'ascension  droite 
qui  répondent  aux  nouvelles  conditions  de  longitude ,  de  latitude 
et  d'obliquité  de  l'écliptique  sur  l'équateur.  C'est  en  effet  à  quoi 
on  parvient;  même  les  variations  complexes  de  ces  valeurs  sont 
très-aisées  à  exprimer  en  formules  générales ,  d'une  interprétation 
et  d'mie  application  faciles ,  quand  on  se  borne  à  les  évaluer  pour 
de  courts  intervalles  de  temps  et  pour  des  étoiles  qui  ne  sont  pas 
très-voisines  du  pôle  de  l'équateur.  Car,  sous  ces  deux  réserves , 
on  peut  restreindre  leurs  expressions  aux  deux  premiers  termes , 
et  souvent  même  au  seul  premier  terme,  des  séries  qui  les  expriment. 
On  obtient  ainsi  ce  qu'on  appelle  la  précession  en  déclinaison  et  en 
ascension  droite.  Mais,  pour  avoir  ces  expressions  complètes ,  il 
faut  y  faire  intervenir  le  déplacement  progressif  que  le  plan  de 
l'écliptique  éprouve  dans  le  ciel  :  car,  bien  qu'il  soit  si  lent  et  si 
faible ,  qu'on  a  pu  seulement  l'évaluer,  ou  même  le  soupçonner, 
par  la  théorie  de  l'attraction ,  ses  effets  sont  très-loin  d'être  négli- 
geables dans  des  appréciations  exactes.  C'est  pourquoi  je  dois  ache- 
ver d'en  exposer  la  mesure  théorique  avant  d'exposer  les  formules 
de  correction  que  je  viens  d'annoncer.  Or,  avant  de  le  faire ,  il  faut 
que  j'indique  par  avance  la  véritable  interprétation  physique  de 
ce  déplacement,  afin  que  l'on  conçoive  comment  on  a  pu  le  dé- 
duire d'un  principe  mécanique  tel  que  la  loi  de  l'attraction ,  et 
T.  IV.  9 
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surtout  afin  que  Ton  ne  se  méprenne  pas  sur  le  sens  réel  des  for- 
mules par  lesquelles  la  théorie  exprime  ses  apparences  observables. 
84  bis,  A  ne  considérer  que  ces  apparences,  nous  voyons  le 
centre  du  soleil  se  mouvoir  autour  du  centre  de  la  terre  dans  un 
plan  qui  reste  sensiblement  fixe ,  parmi  les  étoiles,  pendant  le 
court  intervalle  d'une  année.  Les  variations  du  diamètre  apparent 
de  cet  astre,  en  divers  points  de  sa  révolution  annuelle,  nous  ap- 
prennent qu'il  est  tantôt  plus  proche ,  tantôt  plus  distant  de  la 
terre;  et  la  continuité  avec  laquelle  ces  variations  s'opèrent ,  jointe 
à  la  périodicité  régulière  de  leurs  retours,  le  présente  comme  dé- 
crivant autour  d'elle  une  orbite  non  circulaire ,  ou  excentrique. 
Nous  arriverons  plus  tard  à  reconnaître  ainsi  que  cette  orbite  est 
une  ellipse ,  dont  le  centre  de  la  terre  occupe  un  foyer,  et  dont  le 
grand  axe  se  déplace  progressivement  dans  le  ciel ,  en  même  temps 
que  l'excentricité  change.  Ces  deux  modifications  s'efïectuent  avec 
une  extrême  lenteur.  Mais  tout  cela  pourrait  n'être  encore  qu'une 
apparence  optique  produite  par  le  transport  réel  de  la  terre  autour 
du  soleil ,  sur  une  orbite  exactement  pareille ,  dans  le  même  sens , 
et  suivant  les  mêmes  lois.  Or,  en  appliquant  à  cette  alternative  le 
mode  de  raisonnement  qui  nous  a  déjà  servi  aux  chapitres  IV  et  XX 
du  1*'  livre,  pour  établir  l'excessive  vraisemblance  de  la  rotation 
diui*ne  de  la  terre  comme  équivalent  optique  de  la  rotation  diurne 
du  ciel;  et,  tout  à  l'heure  encore,  page  loi,  pour  transportera 
l'équateur  terrestre  le  mouvement  de  rétrogradation  réel  qui  pro- 
duit les  apparences  de  la  précession ,  nous  serons  conduits ,  avec 
la  même  force  logique ,  à  nous  représenter  la  terre  mue  annuelle- 
ment dans  l'espace  autour  du  soleil ,  bien  plutôt  que  le  soleil  au- 
tour d'elle.  La  vérité  de  cette  conclusion  sera  ultérieurement  con- 
firmée par  une  Toule  de  preuves  qui  achèveront  de  la  rendre 
indubitable.  Mais,  ne  pouvant  les  devancer,  je  me  bornerai  à  dire 
qae  l'observation  nous  montre,  en  effet,  toutes  les  planètes  circu- 
lant ainsi  autour  du  centre  du  soleil ,  comme  s'il  était  ^ne ,  et  dé- 
crivant de  même  des  ellipses  dont  il  est  un  des  foyers.  Admettant 
donc  cette  analogie  conditionnellement ,  comme  une  représentation 
physique  infiniment  probable  de  toutes  les  apparences  optiques 
par  lesquelles  nous  pouvons  apprécier  les  réalités ,  nous  devrons 
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concevoir  le  globule  terrestre  comme  ayant  trois  sortes  de  mouve- 
ments distincts  :  i°  un  mouvement  de  transport  qui  le  fait  circuler 
aatonr  du  soleil ,  dans  l'intervalle  d'une  année  sidérale  ;  2^  un 
mouvedaent  de  rotation  uniforme  autour  d'un  axe  idéal  aboutissant 
toujours  aux  mêmes  points  physiques  de  sa  surface ,  rotation  dont 
ia  durée  est  constante  et  s'accomplit  en  un  jour  sidéral  ;  3°  eufin  un 
mouvement  conique  très-lent  du  même  axe  autour  du  pôle  de  Té- 
cliptique,  dirigé  dans  un  sens  contraire  de  la  vitesse  de  circulation, 
soumis  à  des  inégalités  qui  tantôt  l'accélèrent,  tantôt  le  retardent, 
et  qui  altèrent  aussi  occasionnellement  l'amplitude  angulaire  du 
cône  décrit.  On  reconnaît,  dans  ce  dernier  énoncé,  la  construc- 
tion par  laquelle  nous  avons  représenté  les  apparences  de  la  pré- 
cession à  la  page  i  o  i .  D'après  ce  nouvel  ordre  de  conceptions , 
quand  nous  voyons ,  d'une  année  à  une  autre ,  le  soleil  se  projeter 
à  rinstant  de  chaque  équinoxe,  sur  des  points  différents  du  ciel, 
où  le  centre  de  son  disque  se  trouve  compris  dans  le  plan  pro- 
longé de  l'équateur  terrestre ,  c'est  la  trace  de  cet  équateur  sur 
récliptique ,  et  non  pas  le  soleil ,  qui  s'est  déplacée  angulairement. 
Lorsque  nous  marquons  dans  le  ciel  la  route  annuelle  de  cet  astre, 
par  les  constellations  zodiacales  qu'il  semble  parcourir  successive- 
ment ,  c'est  en  réalité  la  terre  qui ,  parcourant  elle-même  son  orbite 
propre ,  le  voit  se  projeter  sur  ces  groupes  divers  à  mesure  qu'elle 
tourne  autour  de  lui  ;  de  sorte  qu'un  observateur,  placé  dans  le 
soleil ,  la  projetterait  à  chaque  instant  sur  la  constellation  diamé- 
tralement opposée  en  longitude.  Enfin ,  quand  nous  reconnaissons 
que  le  plan  de  l'écliptique  se  déplace  dans  le  ciel ,  parce  que  nous 
le  voyons  dirigé  sur  des  étoiles  différentes,  en  différents  siècles, 
c'est  en  réalité  le  plan  mathématique ,  dans  lequel  la  terre  circule , 
qui  subit  ce  déplacement  5  et  la  théorie  de  l'attraction  prouve  qu'il 
est  ainsi  mécaniquement  dérangé  par  la  résultante  de  toutes  les 
attractions  que  les  autres  planètes  du  système  solaire  exercent  sur 
la  masse  de  la  terre ,  concurremiïient  avec  le* soleil,  cet  astre  ten- 
dant à  maintenir  toujours  la  fixité  de  l'orbite ,  qu'il  rendrait  abso- 
lument invariable  s'il  agissait  seul.  Toutes  ces  conséquences  méca- 
niques ne  peuvent  évidemment  s'obtenir  qu'en  établissant  les 
raisonnements  et  les  calculs  sur  la  considération  des  mouvements 

9' 
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réels 9  et  non  sur  leurs  simples  apparences  optiques.  Néanmoins, 
comme  la  théorie  a  toujours  pour  but  la  comparaison  de  ses  résul- 
tats avec  les  observations,  qui  en  offrent  la  vérification  finale  par 
la  fidélité  avec  laquelle  elle  les  reproduit ,  on  dispose  les  formules 
théoriques  de  manière  qu'elles  s'appliquent  immédiatement  aux 
apparences  observables ,  et  Ton  y  adapte  leurs  énoncés.  C'est  ce 
que  je  ferai  dans  ce  qui  va  suivre.  Mais,  pour  en  saisir  toujours 
les  véritables  rapports  avec  les  phénomènes  célestes  tels  qu'ils 
s'opèrent  en  réalité ,  il  faudra  se  rappeler  toujours  leur  sens  réel, 
et  interpréter  les  résultats  qu'elles  indiquent  dans  l'acception  que 
je  viens  d'expliquer. 
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Sectiok  il  —  Déi^eloppement  complet  des  effets  de  la 
précession  y  en  ayant  égard  aux  mouvements  simultanés 
de  Véquateur  et  de  Vécliptique,  Méthode  rigoureuse 
pour  transporter  les  coordonnées  angulaires  des  astres 
d^une  époque  à  une  autre,  postérieure  ou  antérieure  d!un 
nombre  quelconque  d^ années,  dans  V amplitude  de  temps 
que  les  formules  théoriques  actuellement  établies  peuv^ent 
embrasser  ai^ec  une  suffisante  précision, 

8^.  Si  le  plan  de  Técliptique  était  immobile  dans  le  ciel ,  les 
considérations  précédentes  suffiraient  pour  retrouver  à  une  époque 
quelconque  la  position  d'une  étoile  relativement  à  ces  deux  plans, 
supposé  que  cette  position  eût  été  une  seule  fois  observée.  On  se 
bornerait  à  faire ,  dans  la  longitude  de  l'astre ,  le  changement  que 
la  précession  exige;  puis  y  avec  cette  longitude  corrigée ,  la  latitude 
restant  la  même ,  on  calculerait  l'ascension  droite  et  la  déclinaison 
de  l'étoile  d'après  ces  éléments ,  que  l'on  combinerait  avec  l'obli- 
quité de  l'équateur  sur  l'écliptique  qui  serait  propre  à  l'époque 
considérée. 

Mais ,  puisque  l'écliptique  se  déplace  aussi  dans  le  ciel ,  les  lati- 
tudes des  étoiles  rapportées  à  ce  plan  mobile  ne  peuvent  point 
demeurer  constantes.  Leurs  variations  se  combinent  donc  avec 
celles  que  la  longitude  éprouve  par  suite  du  mouvement  rétro- 
grade de  l'équateur.  En  outre ,  le  point  d'intersection  de  ces  deux 
plans  ^  d'où  se  comptent  les  longitudes  et  les  ascensions  droites  de 
chaque  époque ,  se  déplace  nécessairement  sur  chacun  d'eux  ;  de 
sorte  que ,  pour  retrouver  les  valeurs  exactes  de  ces  coordonnées, 
telles  qu'on  les  observe  à  des  époques  différentes ,  il  faut  tenir 
compte  des  changements  simultanés  qu'éprouvent  tous  ces  éléments. 
J'ai  déjà  annoncé  que  la  théorie  de  l'attraction  explique  ces  phé- 
nomènes et  en  donne  les  lois  mécaniques.  Quoique  je  ne  puisse  pas 
rapporter  ici  les  preuves  mathématiques  sur  lesquelles  ces  expli- 
cations et  ces  lois  sont  établies ,  j'en  rassemblerai  les  conséquences 
dans  une  sorte  d'exposition  phénoménale,  que  j'accompagnerai 
des  formules  théoriques  par  lesquelles  on  en  peut  suivre  et  réaliser 
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les  applications.  Quand  on  aura  ainsi  une  notion  bien  nette  de  ce» 
mouvements,  dont  peu  de  personnes,  même  parmi  les  astro- 
nomes de  profession ,  se  font  des  idées  précises,  on  pourra  étudier 
avec  plus  de  fruit  les  démonstrations  que  les  géomètres  en  ont 
données.  Je  montrerai  alors  comment  les  diverses  constantes  qui 
en  fixent  les  grandeurs  peuvent  être  évaluées  en  comparant  entre 
elles  les  positions  des  mêmes  étoiles  relativement  à  Téquateur  et  à 
récliptique ,  déterminées  par  observation  à  des  époques  soffîsam- 
ment  distantes.  Si  malheureusement  Tastronomie  exacte  est  d'une 
date  trop  récente  pour  qu'on  en  puisse  faire  sortir  tous  ces  éléments 
avec  une  égale  sûreté,  on  verra  du  moins  quels  d'entre  eux  sont 
déjà  certains  ou  encore  incertains ,  et  l'on  saura  en  quoi  consiste 
leur  incertitude. 

86.  J'aurai  besoin ,  dans  cette  exposition ,  d'employer  certaines 
expressions  conventionnelles  dont  les  astronomes  se  servent  habi- 
tuellement pour  indiquer  l'un  ou  l'autre  des  points  dans  lesquels 
chaque  grand  cercle  de  la  sphère  céleste  coupe  le  cercle  de  Téclip- 
tique  à  une  époque  donnée.  Je  dois  donc  saisir  cette  occasion  de 
les  faire  connaître. 

Soient, yf^.  9,  C  le  centre  de  la  terre  et  de  la  sphère  céleste; 
TQ*i^%  le  grand  cercle  suivant  lequel  le  plan  de  l'écliptique 
eoupe  cette  sphère  à  l'époque  considérée.  La  dis|)osition  relative 
des  quatre  signes  cardinaux  du  zodiaque  inscrits  sur  le  contour  du 
cercle  indique  le  sens  du  mouvement  propre  du  soleil  contraire  à 
celui  du  mouvement  diurne.  Une  face  du  plan  regarde  la  plage 
boréale  du  ciel  stellaire  ;  j'y  inscris  le  mot  nord.  L'autre  regarde 
la  plage  australe;  j'y  inscris  le  mot  sud.  Si,  par  le  centre  C,  on 
mène  une  droite  indéfinie  normale  au  plan ,  les  deux  points  oil 
elle  percera  la  sphère  céleste  seront  les  pôles  du  cercle  écliptique , 
le  boréal  dans  la  plage  nord  du  ciel,  l'austral  dans  la  plage  sud, 
comme  dans  les  fig,  7  et  8. 

Cela  fait ,  par  le  même  centre  € ,  menons  un  autre  plan  dont 
l'inclinaison  sur  celui  de  l'écliptique  soit  désignée  par  I,  en  la  mesu- 
rant du  côté  où  elle  est  moindre  qu'un  angle  droit.  Ce  nouveau  plan 
coupera  la  sphère  céleste  suivant  un  autre  grand  cercle  NMN'M', 
ayant,  avec  celui  de  l'écliptique,  deux  points  d'intersection  N,  N' 
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diamétrakment  o))posés.  Ces  points  se  nomment  les  nœuels  du 
grand  cercle  NMN'M'.  Pour  les  désigner  individuellement ,  con- 
cevez un  astre  S'  mû  dans  ce  cercle  d'un  mouvement  direct  y  c'est- 
à-dire  tel  qu'étant  projeté  sur  Técliptique ,  il  se  trouve  de  même 
sens  que  celui  du  soleil ,  parmi  les  signes  zodiacaux.  Alors  le 
nœadNy  par  lequel  l'astre  S^  passera  en  montant  an  sud  au  nord 
de  récliptique ,  s'appelle  le  nœud  ascendant  du  cercle  NMN'M',  et 
le  nœud  N',  par  lequel  ce  même  astre  traverse  de  nouveau  l'éclip- 
tique  en  descendant  du  nord  au  sud ,  s'appelle  son  nœud  descen- 
dant. Ces  dénominations  s'intervertiraient  si  le  mouvement  propre 
de  l'astre  S' dans  son  plan  était  rétrograde,  c'est-à-dire  si  sa  projec- 
tion sur  l'écliptique  se  mouvait ,  en  sens  contraire  du  soleil ,  parmi 
les  signes  zodiacaux.  Cette  dernière  disposition  ne  s'observe  que 
sur  les  comètes ,  où  elle  existe  à  peu  près  aussi  fréquemment  que 
la  première.  Dans  tous  les  cas,  le  nœud  dit  ascendant  est  celui 
dans  lequel  l'astre  passe  du  sud  au  nord  de  l'écliptique  ;  et  le  nœud 
descendant  est  celui  dans  lequel  il  passe  du  nord  au  sud  de  ce 
plan. 

87.  Maintenant,  pour  décrire  les  mouvements  que  nous  vou- 
lons considérer,  il  faut  partir  d'une  époque  fixe,  où  les  positions 
absolues  de  l'équateur  et  de  l'écliptique  dans  le  ciel  aient  été  bien 
établies.  L'auteur  de  la  Mécanique  céleste  a  placé  cette  origine  au 
commencement  de  Tannée  1750,  parce  que  c'est  là,  aux  travaux 
de  Lacaille ,  que  commencent  les  déterminations  de  l'astronomie 
moderne,  sur  lesquelles  on  peut  s'appuyer  avec  assurance.  Tous 
les  astronomes  qui  ont  emprunté  ses  formules  ont  dû  se  conformer 
à  cette  convention ,  et  je  l'adopterai,  pour  le  même  motif,  dans 
l'exposé  qui  va  suivre.  Mais  il  y  a  maintenant  de  l'intérêt  à  faire 
partir  les  déterminations  théoriques  d'une  époque  devenue  plus 
centrale  dans  la  série  d'observations  précises  que  l'astronomie  pos- 
sède ,  et  nous  effectuerons  plus  tard  ce  transport.  Du  reste ,  sauf 
ce  choix  d'origine ,  les  énoncés  descriptifs  que  nous  allons  établir 
n'ont  rien  de  particulier  ;  ils  s'appliqueraient  de  même  à  tout  autre 
point  de  départ  des  temps. 

En  conséquence,  dans  Xe^fig,  10  et  11,  dont  je  vais  faire  usage, 
je  désignerai  invariablement  par  T  le  point  de  la  sphère  stellaire 
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sur  lequel  se  projetait  réquinoxe  vernal  au  i^'  janvier  1760;  puis 
de  là  je  mènerai  vers  l'orient  les  arcs  TE,  T  Q,  représentant,  le 
premier  le  cercle  de  l'écliptique,  le  second  l'équatorial ,  tels  qu'ils 
étaient  dirigés  alors,  en  sorte  que  Ton  y  comptait  les  longitudes 
en  allant  de  T  vers  £ ,  les  ascensions  droites  en  allant  de  T  vers  Q. 
Nous  avons  admis  qu*à  cette  même  époque  Tinclinaison  mutuelle 
de  ces  deux  cercles  était  2 3**  28' 2 3'';  je  la  désigne  par  «o.  Je  ne 
trace  pas ,  dans  la  figure ,  leur  contour  entier,  mais  seulement  les 
portions  qui  avoisinent  le  point  fixe  T,  parce  que ,  dans  tous  les 
temps,  soit  antérieurs,  soit  postérieurs  à  1760 ,  auxquels  les  for- 
mules théoriques  peuvent  être  étendues  sans  devenir  par  trop  in- 
décises ,  les  éléments  que  j'emploierai  pour  déterminer  les  positions 
de  nos  deux  plans  célestes  se  présenteront  toujours  en  construction 
sur  les  deux  figures  autour  de  ce  point,  à  des  distances  angulaires 
qui  n'embrasseront  que  peu  de  degrés;  encore,  pour  qu'ils  ne 
devinssent  pas  insaisissables,  ai-je  été  obligé  de  construire  ces 
figures  hors  de  toutes  proportions  réelles ,  de  sorte  qu'elles  sont 
destinées  à  représenter  uniquement  des  rapports  de  situation ,  et 
nullement  des  relations  vraies  de  quantités  ou  de  grandeurs. 

88.  Ceci  convenu ,  partons  des  positions  initiales  de  l'écliptique 
et  de  Féquateur  propres  à  l'époque  de  1 760,  lesquelles  sont  repré- 
sentées, dans  nos  deux  figures,  par  les  arcs  TE,  TQ.  Si  nous 
voulons  considérer  d^abord  une  époque  postérieure  à  celle-là  d'un 
nombre  quelconque  d'années  exprimé  par  -h^,  Féquateur  aura 
rétrogradé  par  l'effet  de  la  précession,  comme  le  montre  Idifig»  10; 
il  aura  pris,  par  exemple,  la  nouvelle  position  T'QS  dans  laquelle 
T' sera  son  nœud  descendant  actuel  sur  l'écliptique  primitive  de- 
meurée fixe,  ce  nœud  se  trouvant  ainsi  transporté  à  V occident  du 
point  T.  Si  nous  voulons,  au  contraire,  considérer  une  époque 
antérieure  à  1 760 ,  et  qui  la  précède  d'un  nombre  quelconque  d'an- 
nées exprimé  par  —  f ,  ce  sera  le  cas  de  \2Lfig.  11.  L'équateur  de 
cette  ancienne  époque  aura  été  plus  oriental  que  l'équateur  TQj 
il  aura  eu ,  par  exemple,  la  position  T'Q'  assignée  par  cette  figure, 
son  nœud  descendant  T'  sur  l'écliptique  primitive  se  trouvant  à 
l'orient  du  point  fixe  V.  Dans  ce  cas,  comme  dans  le  précédent-, 
l'inclinaison  de  l'équateur  antérieur  ou  postérieur  sur  cette  même 
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ccliptique  sera  représentée,  sur  chaque  figure 9  par  l'angle  ET'Q'; 
je  la  désigne  par  cû.  La  théorie  démontre  que,  pour  tous  les  inter- 
valles de  temps  auxquels  on  peut  légitimement  étendre  les  formules, 
soit  avant,  soit  après  1750,  cet  angle  &> ,  ainsi  défini,  est  toujours 
un  tant  soit  peu  plus  grand  que  Uo  9  et  qu'il  le  surpasse ,  dans  les 
deux  cas ,  d'une  quantité  sensiblement  égale ,  mais  si  petite  qu'elle 
ne  s'élève  pas  à  12  minutes ,  aux  époques  extrêmes  où  les  formules 
puissent  être  transportées. 

89.  En  même  temps  que  ces  mutations  s'opèrent ,  l'écliptique 
vraie  se  déplace  aussi ,  dans  le  ciel ,  par  l'attraction  des  planètes. 
Ses  positions,  relativement  à  l'écliptique  fixe  de  1750,  se  voient, 
fig.  10,  pour  les  temps  postérieurs,  1750-î-^,  eiyfig,  11,  pour 
les  antérieurs,  1750  — 1\  elles  y  sont  également  désignées  par 
l'arc  NE',  partant  d'un  des  nœuds  de  l'écliptique  mobile  sur  l'éclip- 
tique fixe.  Mais,  dans  layîg.  10,  ce  nœud  est  le  descendant,  et, 
danslay?^.  11,  l'ascendant.  L'obliquité  de  l'équateur  mobile  T'Q' 
sur  cette  écliptique  déplacée,  ou  l'angle  Q'T'^E',  est  donc  perpé- 
tuellement autre  que  sur  l'écliptique  fixe  T'E.  Si  on  la  représente 
analytiquement  par  &>',  on  voit  qu'en  supposant  nos  figures  exactes, 
elle  doit  être  plus  grande  que  &>  dans  les  temps  antérieurs  à  1 750 , 
et  moindre  dans  les  temps  postérieurs. 

90.  Pour  que  l'on  conçoive  avec  une  égale  netteté  tous  les  autres 
effets  de  ce  déplacement  de  l'écliptique ,  je  vais  décrire  d'avance 
quels  ont  été  et  quels  seront  les  mouvements  de  ce  plan ,  dans 
toute  la  série  des  siècles  où  l'on  peut  avoir  besoin  de  le  considérer. 
Je  le  ferai  en  m'aidant  de  figures  graphiques  construites,  comme 
les  précédentes,  d'après  les  indications  -de  la  théorie;  elles  seront 
légitimées  par  les  formules  mêmes  dont  ces  indications  sont  dé- 
duites, et  que  je  rapporterai  un  peu  plus  loin.  Gomme  il  s'agit  de 
résultats  absolus  qui  nous  serviront  d'éléments  de  calcul  dans  les 
applications  numériques ,  je  les  énoncerai  en  mesures  sexagési- 
males. 

Je  commence  par  l'époque  de  l'empereur  chinois  Yao ,  qui  re- 
monte à  2357  ^°^  avant  l'ère  chrétienne,  conséquemment  à  4^07 
avant  1760.  Ce  n'est  pas  que  Ton  ait  des  déterminations  astrono- 
miques de  cette  date  si  ancienne;  mais  l'histoire  y  atteste  déjà 


1 38  ASTKONOMIE 

l'existence  du  système  d'observations  qui  s'est  perpétué  depuis  à 
la  Chine,  dans  tous  les  siècles  postérieurs;  et  les  motifs  qui  ont 
fait  choisir  alors  les  étoiles  déterminatrices  de  la  plupart  des  divi- 
sions équatoriales  chinoises ,  se  découvrent  avec  évidence  quand 
on  reconstruit  par  le  calcul  le  ciel  de  ce  temps  (*),  La  position 
absolue  de  l'écliptique  à  cette  ancienne  époque ,  telle  qu'on  la  dé- 
duit des  formules  de  Laplace,  se  voit  dans  la/ig".  ii  bis,  dont 
toutes  les  parties  sont  définies  par  la  même  notation  que  j'ai  ap- 
pliquée généralement  aux^^.  lo  et  1 1  ;  elle  y  est  désignée  par  NE', 
N  étant  son  nœud  ascendant  sur  l'écliptique  de  1750,  supposée 
fixe  et  désignée  par  TNË.  Ce  nœud  se  trouvait  donc  alors  un  peu 
à  l'orient  du  point  fixe  T,  et  il  s'en  écartait,  dans  ce  sens,  de 
l'arc  TN  égal  à  o®58'25"  sexagésimales.  Je  désignerai  générale- 
ment cet  arc  par  la  lettre  L ,  en  l'appliquant  toujours  à  celui  des 
nœuds  N  qui  se  trouve  le  plus  proche  du  point  T>  à  chaque 
époque  que  nous  voudrons  considérer,  et  je  lui  attribuerai  le 
signe  H-  quand  ce  nœud  se  trouvera  occidental  à  T,  le  signe  — 
quand  il  lui  sera  oriental,  comme  dans  le  cas  actuel.  L'angle 
E'NE ,  inclinaison  de  la  branche  NE'  sur  NE,  était  alors  o°37'39". 
J'appellerai  généralement  cette  inclinaison  n ,  en  lui  attribuant  des 
spécifications  de  signe  pareilles  à  celles  de  L.  Depuis  cette  ancienne 
époque,  en  revenant  vers  1750,  le  nœud  N  a  continuellement 
rétrogradé  sur  l'écliptique  fixe  TNE.  Environ  2200  ans  avant  l'ère 
chrétienne,  il  avait  rejoint  le  point  V,  et  ensuite  il  lui  est  devenu 
constamment  occidental,  comme  le  représente  \di  fig'  n*  P^^ 
exemple,  1100  ans  avant  l'ère  chrétienne,  l'arc  NT  ou  L,  situé 
oomme  le  montre  cette  figure ,  était  déjà  égal  à  i"3i'o",  et  l'in- 
clinaison E'NT,  ou  /i ,  était  réduite  à  0°  25' 44"-  Cette  époque  est 
cdle  du  prince  chinois  Tcheou-kong ,  dont  il  nous  est  parvenu  des 
déterminations  astronomiques  que  Laplace  a  calculées ,  et  que  je 
reproduirai  plus  tard.  En  continuant  à  revenir  vers  1750,  le  nœud 


{*)  Ces  résultats,  ainsi  que  les  suivants,  également  fondés  sur  les  for- 
mules de  la  Mécanique  céleste,  sont  extraits  d'un  travail  sur  l'astronomie 
chinoise  que  j'ai  déjà  cité  dans  le  chap.  VI,  et  qui  est  inséré  dans  les  vo- 
lumes du  Journal  des  Savants,  correspondants  aux  années  1839  et  i8{o. 
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ascendant  N  de  l'écliptique  mobile  se  porte  de  plus  en  plus  à  Poc- 
cident  de  T  ;  simulCanément ,  Tangle  n  diminue  jusqu^à  devenir 
nul  en  i^So  même  ,  lorsque  Técliptique  mobile  arrive  à  coïncider 
avec  l'écliptique  fixe  à  laquelle  nous  la  rapportons.  Après  cela  cet 
aDgie  n  recommence  à  croîtra  en  sens  contraire ,  comme  le  repré- 
sente la^.  lO;  mais  il  s'applique  dès  lors  au  nœud  descendant 
de  l'écliptique  des  temps  ultérieurs.  Or  ce  saut  brusque  d'un  nœud 
à  Tantre ,  avant  et  après  la  coïncidence ,  s'opère  y  dans  nos  figures , 
avec  un  caractère  remarquable  de  coi^inuité  :  car,  lorsque  le 
temps  ty  négatif  ou  positif,  c'est-à-dire  antérieur  ou  postérieur  à 
1760,  est  supposé  physiquement  insensible,  sans  être  mathéma- 
tiquement nul ,  ce  qui  rend  Tangle  db  n  évanouissant ,  l'arc.  N  T 
ne  devient  pas  nul  ;  mais  il  conserve  une  valeur  finie,  égale,  dans 
les  deux  cas,  à  -H  8®55'  32'^  Cette  valeur  commune  se  trouve  ainsi 
propre  à  la  position  par  laquelle  le  point  d'intersection  N  passe, 
lorsque  la  branche  N£'  de  l'écliptique  mobile,  d'ascendante  qu'elle 
était, ^g".  II,  dans  les  temps  antérieurs  à  1760 ,  devient  descen- 
dante, yfg^.  lo,  pour  les  temps  ultérieurs.  Après  ce  passage,  le 
temps  -{-/continuant  à  croître,  le  nœud  descendant  N ,  fig,  10, 
continue  de  marcher  vers  l'occident  de  T,  comme  le  nœud  ascen- 
dant de  hifig.  1 1  l'avait  fait  jusqu'alors,  et  les  phases  de  vitesse 
par  lesquelles  il  s'en  éloigne ,  quoique  différant  en  grandeur  ab- 
solue de  celles  qui  avaient  amené  la  coïncidence,  s'y  accordent 
toutefois  dans  cette  particularité ,  qu'elles  se  ralentissent  progres- 
sivement, à  mesure  que  l'inclinaison  intervertie  n  devient  plus 
grande.  Mais ,  pour  ces  époques  ultérieures  à  1 750,  il  n'y  a  aucune 
utilité  à  suivre  théoriquement  la  marche  du  nœud  N  aussi  loin  que 
dans  les  antécédentes.  J'en  donnerai  donc  une  idée  suffisante  en 
disant  que,  si  l'on  suppose  le  temps  +f  égal  à  1000  années,  ce 
c|ui  conduirait  à  l'an  2750  de  notre  ère ,  l'arc  occidental  NT  de  la 
f^^'  10  serait  approximativement  égal  à  1 1°  16' 54'^;  en  sorte  que, 
depuis  1760  jusqu'à  cette  époque ,  placée  si  fort  au  delà  des  prévi- 
sions utiles  de  nos  Tables  actuelles ,  il  n'aurait  augmenté  que  de 
2®2i'i4'^y  ^^  continuant  de  porter  le  nœud  N  de  plus  en  plus  à 
l'occident  du  point  fixe  T .  Ainsi ,  en  caractérisant  le  déplacement 
progressif  de  l'éclipticpie  vraie  par  la  rétrogradation  continue  du 
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nœad ,  considéré  comme  ascendant  d'abord ,  puis  comme  descen- 
dant,  il  se  présentera  toujours  ,  sur  nos  figures ,  à  une  petite  dis- 
tance angulaire ,  orientale  ou  occidentale  du  point  fixe  T ,  dans 
toutes  les  applications  que  l'on  pourra  faire ,  conformément  à  ce 
que  j*ai  annoncé  plus  haut.  Ayant  donc  donné ,  de  cette  manière, 
une  idée  juste  et  précise  de  ces  mouvements ,  il  ne  me  restera  qu'à 
justifier  par  les  formules  théoriques  les  caractères  de  direction  et 
de  grandeur  que  je  leur  ai  attribués.  G*est  ce  que  je  ne  tarderai  pas 
à  faire;  mais ,  par  anticipation  y  continuant  à  employer  les  consi- 
dérations précédentes  comme  exactes ,  je  vais  en  développer  les 
conséquences  applicables  sur  \esfig.  lo  et  1 1 . 

91.  Pour  cela,  dans  ces  figures ,  je  marque  le  point  Y'',  où 
l'équateur  T'Q'  de  chaque  époque  forme  son  intersection  descen- 
dante avec  TécliptiqueNE'  du  même  temps.  Ce  point  T''  est  ainsi, 
à  chaque  époque  y  le  lieu  stellaire  de  l'équinoxe  vernal  moyen  ac- 
tuel ,  celui  à  partir  duquel  on  mesure  les  longitudes  et  les  ascen- 
sions droites  sur  Técliptiqueetréquateur  observables,  en  comptant 
les  premières  de  T"  vers  E',  les  secondes  de  T"  vers  Q'.  L'angle 
dièdre  E'T''Q'  est  Finclinaison  mutuelle  de  ces  deux  plans,  telle 
qu'on  la  voit  et  qu'on  la  mesure  effectivement.  Nous  avons  déjà 
considéré  ses  changements  progressifs  au  commencement  du  cha- 
pitre V,  et  j'ai  rapporté ,  page  gS ,  l'expression  générale  que  la 
théorie  de  l'attraction  assigne  à  ses  valeurs  pour  toutes  les  époques 
auxquelles  on  peut  avoir  un  intérêt  pratique  à  les  calculer.  J'ai 
désigné  alors  cet  angle  par  J  ;  je  lui  conserverai  ici  la  même  déno- 
mination. 

92.  Pour  lier  ensemble  les  observations  astronomiques  faites  en 
différents  temps,  il  faut  pouvoir  transformer  les  coordonnées  an- 
gulaires appartenant  à  une  même  étoile,  de  l'origine  équinoxiale 
fixe  T  à  l'origine  mobile  T'S  ou  inversement.  La  théorie  de  l'at- 
traction ,  aidée  des  résultats  astronomiques ,  fournit  tous  les  élé- 
ments nécessaires  à  ce  transport ,  dans  l'étendue  des  temps  que  ses 
approximations  actuelles  embrassent,  et  dont  j'ai  tout  à  l'heure 
montré  les  bornes  les  plus  éloignées.  Je  vais  d'abord  supposer  que 
l'on  se  confie  entièrement  aux  résultats  que  Laplace  en  a  déduits, 
sauf  à  les  vérifier  ultérieurement  par  leurs  conséquences. 
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95.  En  premier  lieu,  j'ai  annoncé  qu'elle  donne  Tangle  ET'Q'» 
ou  «,  que  réquateur  T 'Q'  de  chaque  époque  forme  avec  l'éclip- 
tique  ûxe  de  i75o ,  angle  toujours  un  peu  plus  grand  que  oooy  soit 
avant,  soit  après  cette  époque,  dans  les  limites  de  temps  ci-dessus 
spécifiées.  Nous  avons  vu,  en  outre,  qu'elle  fait  connaître  aussi 
l^angle  variable  E'T^'Q',  ou  w',  que  le  même  équateur  forme  avec 
l'écliptique  T'^E',  qui  lui  est  contemporaine;  et,  comme  l'indi- 
quent DOS  fig.  lo  et  II,  elles  le  donnent  plus  grand  que  »o  dans 
les  temps  antérieurs  à  1760 ,  moindre  dans  les  postérieurs;  ce  qui 
est  conforme  aux  observations.  Toutefois ,  ces  relations  de  gran- 
deur, de  même  que  ces  phases  d'accroissement  et  de  diminution , 
ne  sont  pas  absolues.  Elles  expriment  seulement  Tétat  des  choses 
propre  à  l'intervalle  temporaire  auquel  les  formules  actuelles 
s'appliquent,  et  auquel  aussi  nos  figures  représentatives  sont  adap- 
tées, car  il  viendra  un  temps  où  l'obliquité  observable  <ù'  cessera 
de  décroître ,  deviendra  stationnaire ,  puis  croîtra  successivement 
jusqu'à  un  maximum  inconnu ,  mais  que  l'on  sait  devoir  peu  dif- 
férer de  sa  valeur  actuelle.  Laplace  évalue  l'amplitude  totale  de 
ses  oscillations  à  environ  2?  4o'  (*). 

d4.  Les  autres  éléments  donnés  par  la  théorie  sont  des  arcs  qui 
prennent  des  situations  opposées  autour  de  l'origine  fixe  T ,  selon 
qu'ils  s'appliquent  à  des  époques  antérieures  ou  postérieures  à 
1750,  ce  qui,  dans  les  formules ,  est  spécifié  par  l'inversion  de 
signe  du  temps  ^,  que  l'on  y  compte  comme  positif,  en  allant  de 
1750  vers  l'avenir.  C'est  pourquoi  j'expliquerai  la  nature  de  ces 
éléments  et  leur  usage,  en  prenant  pour  type  l^fig»  10,  qui  est 
construite  dans  cette  supposition  de  t  positif.  Je  n'aurai  ensuite 
qu  a  rappeler  la  condition  de  leur  inversion  pour  les  transporter 
avec  évidence  à  l^ifig*  11,  où  le  temps  f,  compté  de  1760,  est 
supposé  antérieur  et  négatif. 


(*)  Exposition  du  S&stème  du  monde,  liv.  II,  chap.  XIII,  page  297, 5«  édit. 
Ce  chapitre,  un  des  plus  beaux  de  Touvrage,  présente  l'exposition  parfai- 
tement nette  et  précise  du  mécanisme  qui  prodait  les  mouvements  que  nous 
considérons  ici.  On  ne  saurait  trop  le  lire  et  l'étudier  si  l'on  veut  bien  les 
connaître. 
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Considérant  donc  \'à.fig,  i  o,  la  théorie  fait  connaître  l'arc  T  Y', 
que  je  nommerai  { ;  c'est  la  rétrogradation  de  Téquateur  mobile 
surTécliptique  fixe  pendant  le  temps  +'>  compté  depuis  1750,  jus- 
qu'à répoque  postérieure  à  laquelle  la  figure  s'applique.  Changez 
+  f  en  — t  dans  l'expression  analytique  de  -^y  vous  aurez  rare- 
analogue  T  T'  de  la^^.  1 1,  qui  se  construira  dans  une  situadoo 
inverse  relativement  à  Torigine  T,  pour  les  époques  antérieures 
à  1750,  auxquelles  elle  s^adapte. 

93.  La  connaissance  de  Tare  iji ,  jointe  à  celle  de  Pangle  »,  dé- 
termine déjà  la  position  absolue  de  Téquateur  T'Q'  sur  Técliptique 
fixe  y  pour  l'époque  postérieure  ou  antérieure  à  1750,  que  l'on 
veut  considérer.  Il  ne  reste  donc  plus  qu^à  le  rattacher  de  même  à 
récliptique  mobile  NT ''£'9  et  à  définir,,  sur  son  contour,  le  point 
équinoxial  variable  T  '\  à  partir  duquel  les  observateurs  de  chaque 
époque  mesurent  les  coordonnées  angulaires  des  astres ,  rapportées 
à  l'un  ou  à  l'autre  de  ces  deux  plans. 

On  y  parvient  en  empruntant  à  la  théorie  des  attractions  plané- 
taires la  position  de  Técliptique  mobile  correspondante  au  temps  t 
compté  de  1 750.  On  l'obtient  ainsi  définie  par  les  valeurs  que  pren- 
nent alors  l'arc  TN  ou  L,  et  l'angle  «,  spécifiées  par  les  conditions 
de  signe  que  je  leur  ai  attribuées  pages  1 38  et  1 89.  Ces  nouvelles 
données  théoriques ,  jointes  aux  précédentes,  fixent  évidemnaent 
la  position  du  point  T",  relativement  à  l'écliptique  TE  et  à  l'ori- 
gine T,  par  de  simples  déductions  trigonométriques.  Si  Ton  con- 
çoit, sur  la  sphère  céleste,  l'arc  de  grand  cercle  -y^^p"^  perpendi- 
culaire à  1750,  le  point  T",  rapporté  à  l'origine  T,  aura  pour 
coordonnées  écliptiques  T"P"et  TP",  qui  seront  toutes  deux  cal- 
culables. Mais,  dans  les  usages  astronomiques ,  on  remplace  avan- 
tageusement la  première  par  ^'-y*",  qui  exprime  le  mouvement 
en  ascension  droite  du  point  équinoxial  sur  Téquateur  déplacé.  Je 
nommerai  cet  arc  H-a',  en  associant  le  signe  positif  au  sens  d'applica- 
tion qu'il  a,  dans  la yf^.  10,  relative  aux  temps  postérieurs  à  1750, 
ce  qui  le  fera  négatif  dans  la^g".  1 1,  relative  aux  temps  antérieurs. 
Ces  particularités  seront  indiquées  par  son  expression  analytique 
même,  lorsque  nous  Taurons  formée  en  fonction  du  temps  t.  Quant 
à  l'autre  coordonnée  TP'%  non-seulement  on  la  conserve,  mais 


PHYSIQUE.  143 

Laplace  a  donné  son  expression  explicite  en  fonction  du  temps  t, 
compté  de  i']5o.  C'est  elle  que  nous  avons  nommée,  d'après  lui  y 
f,  et  que  nous  avons  employée,  page  124»  comme  exprimant  la 
rétrogradation  observable  du  point  équinoxial  sur  Técliptique  mo* 
bile.  Pour  comprendre  comment  on  peut  lui  attribuer  cette  signi- 
fication ,  concevons  Tare  de  grand  cercle  TP  mené  du  point  équi- 
noxial primitif  T  sur  l'écliptique  !N£'  appartenant  à  une  époque 
postérieure.  Relativement  à  un  observateur  de  cette  époque,  l'arc 
T'P  exprimerait  la  longitude  actuelle  du  point  équinoxial  anté- 
riearT,  et  il  pourrait  en  obtenir  astronomiquement  la  mesure  angu- 
laire si  une  étoile  visible  était  restée  absolument  fixe  à  ce  point  du 
ciel.  B  emploiera  donc  une  expression  très-juste  et  très-significa- 
tive s'il  dit  que  ce  point,  rapporté  ainsi  à  l'écliptique  mobile,  a 
rétrogradé  de  la  quantité  angulaire  T'^P-  Or,  à  cause  de  la  peti- 
tesse de  l'angle  n  et  du  peu  d'étendue  de  Parc  TN,  dans  toute  la 
série  des  temps  que  peuvent  embrasser  les  applications,  l'arc  T"P 
se  trouve  ne  différer  jamais  de  TP''  ou  i^'  que  par  des  quantités 
numériquement  négligeables.  Nous  en  aurons  plus  loin  la  preuve 
évidente  quand  nous  formerons  l'expression  générale  de  cette  dif- 
férence pour  un  intervalle  quelconque  de  temps  t.  C'est  pourquoi, 
en  conservant  à  l'arc  TP'S  pris  sur  l'écliptique  fixe ,  la  d^nidon 
rigourease  que  je  viens  d'en  donner,  et  le  désignant  par  ^J*',  comme 
la  fait  Laplace,  je  continuerai  de  l'appeler,  d'après  lui,  \îi  préces- 
sion apparente.  On  sentira  encore  plus  complètement  la  conve- 
nance de  cette  dénomination  lorsqu'on  verra  comment  la  valeur 
de  l'arc  ^|/'  intervient  dans  les  formules  qui  servent  à  transporter 
les  longitudes  observables  d'une  époque  à  une  autre. 

96.  n  faut  maintenant  calculer  l'arc  T'  T",  ou  a',  qui,  con- 
jointement avec  TP"j  ou  J^',  fixe  la  position  du  point  équinoxial 
mobile  T".  On  l'obtient  comme  étant  l'hypoténuse  du  triangle 
sphérique  rectangle  T^'-y^'^p",  où  l'on  connaît,  par  la  théorie, 
l'angle  w ,  et  le  côté  T' P",  qui  est  -^  —  >J>'.  Cela  rentre  dans  le  cin- 
quième cas  de  Legendre ,  qui  donne  ici 

,       tang(4»  •— 1}*') 

tang  a'  =  — ^^^ ^^• 

^  cos  w 


l44  AST&ONOMIE 

L'arc  a'  est  toujours  très-petit  dans  les  applications;  car,  même 
pour  le  temps  d'Yao ,  aSS^  ans  avant  l'ère  chrétienne ,  les  for- 
mules de  Laplace  le  font  seulement  égal  à  1^17' 24^^,6.  On  l'aura 
donc  toujours  avec  facilité  par  cette  expression  de  sa  tangente; 
mais  on  pourrait,  sans  aucun  inconvénient  pratique,  substituera 
celle-ci  l'approximation  fondée  sur  la  proportionnalité  des  petits 
arcs  à  leurs  tangentes  trigonométriques,  ce  qui  donnerait 


cos  0> 


a  — , 


car  les  inexactitudes  de  cette  évaluation  seront  toujours  comme 
nulles  comparativement  aux  erreurs  des  observations  auxquelles 
on  l'appliquera.  Nous  verrons  tout  à  l'heure  l'emploi  qu'on  fait 
de  cet  élément ,  et  nous  examinerons  de  plus  près  le  phénomène 
astronomique  qu'il  représente. 

97.  Si  l'on  voulait  obtenir  aussi  l'arc  perpendiculaire  T"P", 
dont  l'intersection  avec  l'écliptique  fixe  limite  ^^',  on  le  calculerait 
comme  côté  du  même  triangle ,  en  supposant  toujours  T'  P">  ou 
4*  —  y,  donné  par  la  théorie.  En  effet,  si  on  le  nomme  II',  par 
abréviation ,  comme  il  est  opposé  à  l'angle  w ,  on  aurait ,  par  le 
même  cas  de  Legendre , 

tang  n' =  sin  (^^  —  ij;' )  tang  w , 

et,  avec  une  approximation  toujours  suffisante , 

n'=(4»  — ^^')tangw. 

Cet  arc  n'  est  la  latitude  du  point  équinoxial  mobile  T'S  relative- 
ment à  l'écliptique  fixe ,  et  à  l'origine  T,  comme  4>'  est  le  sup- 
plément de  sa  longitude  ;  mais  on  ne  l'emploie  pas  dans  les  calculs 
astronomiques,  et  je  ne  le  mentionne  qu'en  vue  d'une  analogie 
qui  se  présentera  plus  tard. 

98.  En  admettant  le  système  de  données  théoriques  dont  je  viens 
d'indiquer  la  nature  et  l'objet,  rien  n'est  plus  facile  que  de  trans- 
porter les  coordonnées  du  ciel  de  1750  à  toute  autre  époque,  anté- 
rieure ou  postérieure ,  et  inversement.  J'exposerai  la  méthode,  en 
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supposant  que  ce  transport  doit  être  effectué  de  1750  vers  une 
époque  postérieure ,  et  je  prendrai  pour  type  de  raisonnement  la 
fi^.  10,  qui  est  appropriée  à  ce  cas.  Ceci  étant  expliqué ,  le  pas- 
sage à  une  époque  antérieure  s'opérera  par  les  mêmes  formules , 
en  y  faisant  le  temps  t  négatif,  et  prenant  la  fig.  1 1  comme  type 
de  construction. 

Pour  embrasser  toutes  les  vicissitudes  de  ces  transformations ,  je 
considère  y  sur  la  sphère  céleste  de  1 760 ,  un  point  ou  une  étoile 
quelconque  absolument  fixe,  dont  a,  r/ soient  l'ascension  droite  et 
la  déclinaison ,  rapportées  à  Téquateur  TQ  de  cette  époque,  la 
première  étant  comptée  d'occident  en  orient ,  à  partir  du  point 
équinoxial  T  •  Avec  ces  données  et  l'obliquité  initiale  6>o ,  on  calcu- 
lera la  longitude  et  la  latitude  correspondantes  / ,  X ,  comptées  de 
la  même  origine,  mais  rapportées  à  Técliptique  TE.  Ce  sera  une 
application  des  formules  établies  page  75.  Il  faudra  seulement  y 
remplacer  &>  par  la  valeur  numérique  de  Wo ,  que  j'ai  supposée  égale 
à  23°  28' 23'',  d'après  les  dernières  évaluations  consignées  dans 
\ Exposition  du  Système  du  monde»  Néanmoins  toutes  les  discus- 
sions postérieures  montrent  qu'elle  doit  être  plutôt  23**  28' 18", 
comme  Laplace  l'avait  précédemment  employée.  Il  sera  donc  mieux 
de  lui  attribuer  cette  valeur  dans  les  calculs. 

A  la  longitude  primitive  /,  ajoutez  l'arc  T  T' ou  i};,  qui  exprime 
la  rétrogradation  du  nœud  descendant  de  l'équateur  sur  l'éclip- 
tique  fixe,  depuis  175©  jusqu'à  l'époque  considérée;  laissez  la 
latitude X  constante,  puis  faites 

/'et y  seront  la  longitude  et  la  latitude  de  l'étoile  sur  l'écliptique 
primitive ,  la  première  ayant  pour  origine  la  nouvelle  intersec- 
tion T'  de  cette  même  écliptique  par  l'équateur  transporté. 

Avec  ces  éléments  et  l'obliquité  w ,  qui  est  donnée  par  la  théorie 
de  l'attraction ,  calculez  l'ascension  droite  et  la  déclinaison  corres- 
pondante a',  d\  rapportées  à  l'équateur  T'Q'  dans  sa  nouvelle 
position.  Ce  sera  une  application  des  formules  de  la  page  77  ,  où 
il  faudra  remplacer  w  par  sa  valeur  ici  calculée. 

Mais  l'ascension  droite  obtenue  a'  est  comptée,  à  partir  de  l'in- 
T.  IV.  10 
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tersection  T\  sur  l'édiptique  fixe.  Pour  la  rapporter  au  point  équi- 
noxial  vrai  T^'  pris  sur  Técliptique  actuelle,  il  faut  en  retrancher 
Tare  y'T",  ou  «',  que  nous  avons  appris  à  calculer.  On  l'appelle, 
pour  cette  raison ,  le  mouvement  du  point  équinoxial  en  ascension 
droite.  La  déclinaison  d'  n^a  besoin  d'aucun  changement.  Faites 
donc 

a''  =:a'  —  ol' ,  d"  =  d' . 

a"  et  d'^  seront  Tascension  droite  et  la  déclinaison  de  l'étoile ,  rap- 
portées aux  nouvelles  positions  de  Téquateur  et  de  Técliptique^la 
première  étant  comptée  d'occident  en  orient ,  à  partir  du  nouveau 
point  équinoxial  T",  lequel  sera  le  nœud  descendant  de  l'équateur 
sur  l'édiptique  vraie ,  à  l'époque  considérée. 

Enfin,  connaissant  l'inclinaison  mutuelle  »'  de  ces  deux  plans, 
qui  est  donnée  par  la  théorie ,  on  pourra  transformer  les  coordon- 
nées «",  d'\  en  longitudes  et  latitudes  /",  \'\  rapportées  à  ces 
mêmes  plans  et  à  la  même  origine  T".  Ce  sera  encore  une  appli- 
cation des  formules  de  la  page  75,  où  il  faudra  remplacer  6)  par 
la  valeur  &>'  déduite  de  la  théorie. 

99.  Si ,  des  coordonnées  finales  /",  Y  ou  a" y  d'\  on  voulait  re- 
venir aux  coordonnées  primitives  /,  X,  ou  â,  £?,  on  y  parviendrait 
en  suivant  une  marche  exactement  inverse  :  ainsi,  de  a'*  et  d"  on 
tirerait  d'abord  a'  etc/',  puis  de  celles-ci/' et V,  de  ces  dernières 
/  et  X ,  puis  enfin  a  et  d.  Il  ne  faudrait  que  renverser,  dans  chaque 
transformation ,  les  relations  par  lesquelles  nous  avions  passé  d'a- 
bord. Ce  retour  aux  coordonnées  primitives  servira,  par  exemple, 
à  résoudre  des  problèmes  du  genre  de  celui-ci:  Quel  est,  sur  le 
del  de  i  jSo,  le  point  qui  deviendra  le  pôle  de  l'équateur  à  l'époque 
1750  4-  ^?  Pour  un  tel  cas ,  énoncé  dans  le  système  de  graduation 
sexagésimal ,  on  aurait  d"  =  90**  et  a"  quelconque.  Ces  coordon- 
nées équatoriales,  transportées  à  l'origine  T',  donneraient  évidem- 
ment /'  =  90**  et  V  =  go*»  —  &)  ;  de  là  on  tirerait  ensuite  /  et  X, 
puis  a  et  c?:  ce  qui  résoudrait  la  question  proposée. 

iOO.  Si  l'époque  donnée  était  antérieure  à  1 750,  au  lieu  de  lui 
être  postérieure ,  la  série  des  raisonnements  resterait  la  même  ;  le 
signe  seul  des  arcs  de  rétrogradation  s'intervertirait ,  et ,  par  suite, 
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le  sens  de  leur  application,  ^i  est  représenté  fig.  1 1 .  Ainsi  la  pré- 
cession T  T^  ou  >|f ,  au  lieu  d'être  ajoutée  aux  longitudes  /,  devrait 
en  être  retr^mchée  ^  et ,  au  contraire ,  le  mouvement  du  point  équi- 
Doxialy  au  lieu  de  se  soustraire  de  l'ascension  drc»te  a',  s'y  ajou- 
terait. Tout  cela  va  de  soi-même  dans  les  formules  analytiques  ;  il 
suffit  d'y  faire  le  temps  t  positif  pour  les  époques  postérieures  à 
lySo,  et  négatif  pour  les  antérieures,  comme  je  Tai  déjà  annoncé. 
101.  Il  ne  reste  dcNoc  qu'à  placer  ici  les  expressions  générales 
des  quatre  quantités  ^{/ ,  ft^,-^^,  c*>%  qui  sont  les  éléments  nécessaires 
de  ces  transformations.  Les  voici  rapportées  à  la  graduation  déci- 
male, comme  l'a  fait  l'auteur  de  la  Mécanique  céleste,  à  laquelle 
je  les  emprunte.  Je  les  donnerai  plus  loin  rapportées  à  la  gradua- 
tion sexagésimale ,  qui  s'adapte  mieux,  pour  les  applications,  aux 
Tables  tngonométriques  habituellement  employées  : 

ij/  =  f.  i55",5927  -h  3°,noi9 
+  4%25562  sin(^.  i55'',5927  -f-  95°,o733) 

—  7%353o8cosf.99",i227  —  i'',7572sinf.43",o446; 

w  =  26^,0812  —  0^,36766 

—  iS8i876  C08  (t.  i55'',5927  -f-  95^,0733) 

-h  o**,5o827  cosf.43",o446  —  2*^,84636. sin  r. 99^^1227  ; 
4.'=f.  155^5927  —  i%42823sinr.45",o446 

-h  6®,22o38  sin'r.49">56i3  ; 
w'=  26**,o8i2  —  i°,o33o4sinr.99",i227 

—  o**,  7  3532  sin'f .  2i",5223. 

Qaand  on  aura  calculé  ^}»,  i];'  et  w  par  ces  formules,  on  en  déduira 
le  mouvement  du  point  équinoxial  en  ascension  droite,  qui  est  re- 
présenté dans  nos  figures  par  T'T'S  et  que  nous  avons  nommé  a'. 
11  sera  donné  par  Téquation 

^       ,^taBg(,|,-f)^ 
^  cos  w 

que  l'on  pourra  résoudre,  soit  rigoureusement,  soit  par  l'expres- 
sion approximative 


a  ; 

COS  Cl) 


10. 
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Dans  tous  les  cas ,  a'  sera  un  très-petit  arc ,  de  même  ordre  et  de 
même  signe  que  ip  —  \p' . 

Pour  appliquer  ces  valeurs ,  on  n'aura  qu'à  suivre  pas  à  pas  la 
série  des  opérations  indiquées  dans  les  numéros  qui  précèdent , 
en  prenant  soin  d'y  introduire  chaque  quantité  avec  son  signe 
propre  dans  les  types  que  nous  avons  formés  en  raisonnant  sur  la 
fig,  10.  La  simplicité  et  la  sûreté  de  cette  marche  se  reconnaîtront 
d'ailleurs  par  l'usage  même ,  dans  les  exemples  que  j'en  donnerai 
plus  loin. 

lOfi.  Lorsque  le  temps  t,  compté  en  années  avant  ou  après  1 760, 
ne  doit  pas  être  un  nombre  très- considérable ,  on  peut ,  avec  une 
approximation  suffisante ,  remplacer  les  expressions  complètes  que 
je  viens  de  rapporter  par  leurs  développements  en  séries ,  bornés 
aux  deux  premières  puissances  de  la  variable  t  (*),  Même  on  peut 
dire  que  les  spéculations  théoriques  ne  vont  pas,  en  rigueur,  au  delà 
des  quantités  de  cet  ordre ,  et  c'est  par  une  sorte  d'extension  em- 
pirique que  l'on  prolonge  plus  loin  leurs  résultats,  en  les  présen- 


(*)  Ces  développemenls  s'obèrent  avec  facilité  par  la  considération  sui- 
vante. 

Tons  les  termes  qui  contiennent  le  temps  r,  sous  les  signes  périodiques, 
dans  les  quantités  que  nous  considérons,  s\  présentent  sous  cinq  formes  y 
dont  voici  les  types  : 

Bsin&t,       B'sin*ft'r,      Ccosc/,       A  sin  («*■+-£),       A'cos  (a«-+-E); 

b,y,  Cf  a  sontde  très- petits  arcs,  eti  exprime  le  temps  compté  depuis  1750, 
en  années  juliennes  moyennes,  comprenant  chacune  365 1  jours  solaires 
moyens.  On  suppose  que  le  nombre  d^unités  de  cette  espèce  contenues  dans  t 
sera  assez  restreint ,  pour  que  Tappréciation  des  divers  produits  considérés 
puisse  être  bornée  à  ses  deux  premières  puissances. 

Diaprés  cette  condition ,  les  produits  B  sin^t,  B'  sin'  b't  se  remplacent  im- 
médiatement par  ^  («i)  '  et  B'  (  — j  I*,  car  les  termes  ultérieurs  de  leurs 

développements  atteindraient  la  troisième  puissance  de  t.  W  est  le  rayon- du 
cercle  plié  en  arc  et  exprime  en  secondes  de  la  graduation  adoptée  ;  ici  elle 
est  décimale,  et  l'on  a  logR''=5,8o388oi,  comme  nous  Tavons  déjà  reconnu 
page  95. 

Le  même  principe  d'évaluation  s'applique  aux  autres  formes  de  produits, 
après  qu'on  les  a  transformés  de  manière  à  mettre  en  évidence  les  sinus  des 
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tact  SOUS  les  formes  périodiques  que  Laplace  leur  a  données.  Or, 
comme  les  expressions  développées  suivant  les  puissances  du  temps 
sont  beaucoup  plus  commodes  à  employer  que  les  expressions  en 
sinus  et  cosinus ,  je  les  joindrai  ici ,  en  les  rapportant  de  même  à 
la  graduation  décimale  du  cercle.  J*ai  effectué  ces  calculs  en  pre- 
nant wo  =  26*%  08 1 2  ;  on  a  alors 

^^  ^-f-  i55",2o8692.r  —  o'',ooo37  5907.^% 
>j>'=r-t-  i54",626965.f  -f-  o",ooo37  7001  .^S 
w  =  Wo  -I-  o",oooo3o37753.f% 

«'  =  Wo  —  o",6o846 o,t  —  o",ooooo 84o4x  5.f', 
a'  =  4-      o",6342o  94 .  r—  0^,00082  0834 .  ''. 

Ce  tableau  met  en  évidence  plusieurs  résultats  dignes  de  remarque. 
105.  On  y  voit  d'abord  que  w ,  inclinaison  de  l'équateur  mobile 
sur  récliptique  fixe ,  ne  contient  pas  de  terme  proportionnel  à  la 
première  puissance  de  t;en  sorte  que,  à  toutes  les  époques  anté- 
rieures ou  postérieures  à  1 760,  que  les  formules  peuvent  atteindre , 
cette  inclinaison  surpasse  toujours  celle  de  1 760,  d*une  petite  quan- 


petits  arcs.  Voici  le  type  de  ces  opérationâ  : 

C  cosc«  ==  C  -  2C  sîn'icf  =  C  -  \C  (^)'  '% 
A  sin  (a£  -4-  £)  :=  A  sin  al  cos  E  +  A  cos  at  bîii  £ 

=  AsiiiE-i-  AcosE  (^J  <  —  | A  sin  eY~  j  t», 
A'cos  {at  -1-  E)  =  A'  cos  at  cosE  —  A'  sin  at  uin  E 

=  A  cos  E  -  A'  sin  E  (^\  «  -  ^  A'  cos  E  (^\  «^ 

En  eflecluant  ainsi  les  calculs  numériques  arec  exactitude,  on  trouvera  les 
résultats  que  j^ai  rapportés  dans  le  texte. 

Les  expressions  de  ^et^',  données  par  ces  dcveloppemcnls,  ne  sont  pas 
en  opposition  avec  ce  qui  a  été  vu  plus  haut,  n^  81 ,  page  lai,  sur  la  portion 
de  la  précession  observable  qui  est  actuellement  détruite  par  les  attractions 
planétaires  ,  et  que  Laplace  porte  annuellement  à  o"ygi655.  Cette  portion  ne 
peut  pas  se  conclure  immédiatement  par  simple  différence  des  valeurs  de  ^ 
etde^'  ici  rapportées,  parce  que  les  effets  de  ces  attractions  entrent  déjà 
<lans  les  évaluations  isolées  de  ces  deux  quantités,  et  y  entrent  pour  des 
propopiions  diverses,  comme  on  le  verra  plus  loin. 
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tité  proportionnelle  au  carré  de  t.  Nous  découvrirons  tout  à  Theiure 
la  cause  de  ce  fait  analytique. 

1(M.  On  voit  en  outre  que,  si  Ton  donne  à  t  des  valeurs  posi- 
tives ou  négatives  peu  considérables ,  ^  surpassera  >p',  en  les  pre- 
nant tous  deux  avec  leur  signe  commun  ;  mais  û  n'en  sera  pas  tou- 
jours ainsi  :  car,  en  formant  la  différence  analytique  de  ces  deux 
quantités  dans  les  expressions  précédentes ,  on  trouve 

^  —  ,|/'  =  H-  o",58€7!27  e  —  0^,00075  2908  r'. 

Pour  les  époques  antérieures  à  1 750 ,  t  est  négatif.  Les  deux  termes 
du  second  membre  <s*ajoutent  l'un  à  l'autre  avec  leur  signe  devenu 
commun ,  ce  qui  fait  que ,  ^  et"^*  étant  intervertis  dans  les  con- 
structions, iji  —  -«j/'  augmente  de  grandeur  absolue  dans  ce  nouveau 
sens^  d'autant  plus  que  l'époque  considérée  est  plus  ancienne, 
comme  le  représente  layîg'.  11.  Mais ,  postérieurement  à  lySo, 
t  étant  positif,  les  deux  termes  de  i|>  — Ap'  sont  de  signe  opposé;  en 
sorte  que  la  valeur  absolue  de  leur  ensemble  commence  par  croître 
avec  le  temps  ^,  puis  atteint  un  certain  maximum  positif,  et  ensuite 
décroît  jusqu'à  devenir  nulle ,  lorsque  ces  deux  termes  se  contre- 
balancent mutuellement.  Ce  cas  d'équilibre  devra  évidemment 
arriver  lorsqu'on  aura 

0,000752908  "       '     ^' 

cela  le  place  donc  à  l'année  1750-f-  772,64  ou  2622,64  de  notre 
ère.  A  cette  époque,  a  deviendra  également  nul,  puisqu'U  s'éva- 
nouit en  même  temps  que  -^  —  ■»]/'.  Les  conséquences  géométriques 
de  cet  état  de  choses  sont  représentées  en  construction  dans  la 
Jig.  i  o  bis,  où  l'on  voit  que  les  trois  points  T ,  T  '  et  N ,  qui  étaient 
précédemment  distincts,  se  trouvent  alors  coïncidents.  Au  delà  de 
cette  époque,  -^  — Y  devient  négatif,  et,  par  suite,  a'  Test  égale- 
ment, ce  qui  donne  la  disposition  représentée  dans  la^g»  10  ter. 
Quoique  ces  résultats  ne  soient  qu'approximatifs  et  qu'ils  n'offrent 
aucun  intérêt  présent  d'application ,  il  n'est  pas  inutile  de  les  éta- 
blir, comme  nous  venons  de  le  faire,  pour  avoir  une  idée  précise 
et  complète  des  relations  de  position  que  les  plans  de  l'équateur  et 
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de  Fécliptique  ont  eues  ou  devront  avoir  relativement  à  un  même 
plan  ûx.e ,  dans  toute  l'étendue  des  temps  que  les  formules  actuelles 
peuvent  embrasser.  Ces  déductions  éloignées  sont  d'ailleurs  beau- 
coap  plus  assurées,  quant  au  sens  des  mouvements,  que  pour  la 
fixation  des  époques  absolues,  celles-ci  étant  données  par  des  rap- 
ports de  nombres  dont  les  signes  propres  sont  bien  plus  sûrs  que 
les  grandeurs.  Par  exemple ,  si  l'on  ne  voulait  que  constater  la 
réalité  future  du  phénomène  de  coïncidence  que  nous  venons  de 
calculer,  on  la  reconnaîtrait  comme  une  conséquence  géométrique 
évidente,  à  la  seule  inspection  de  notre  ^^.  lo.  En  effet,  prenons 
le  temps  t  positif,  en  lui  donnant  d'abord  une  valeur  infiniment 
petite.  L'intersection  équinoxiale  T'  de  Técliptique  fixe  se  trou- 
vera alors  infiniment  peu  à  l'occident  de  l'origine  T,  et  le  nœud  N 
sera  déjà  distant  de  cette  origine  d'un  petit  nombre  de  degrés,  dans 
le  même  sens,  t  venant  à  croître ,  ces  deux  points  se  meuvent  vers 
l'occident,  mais  T'  environ  six  fois  plus  vite  que  N.  Il  doit  donc 
progressivement  se  rapprocher  de  N ,  le  rejoindre ,  puis  le  dépasser^ 
comme  les  formules  nous  le  disent.  Elles  ne  peuvent  être  incer- 
taioes  que  pour  l'instant  de  la  rencontre. 

lOS.  Je  reprends  maintenant  les  expressions  intégrales  de  ^{/  et 
de  6>  rapportées  plus  haut ,  et  je  vais  leur  appliquer  le  même  mode 
de  discussion  que  j'ai  employé  pour  i|>'  et  w'  dans  les  sections  pré- 
cédentes. D'abord ,  si  l'on  fait  croître  -f-  t  d'une  unité  dans  i|> ,  et 
que  l'on  isole  la  position  qui  s'ajoute  à  la  valeur  primitive ,  on 
obtiendra  le  mouvement  annuel  des  équinoxes  sur  l'écliptique  fixe. 
Or,  en  bornant  l'évaluation  aux  termes  les  plus  sensibles ,  comme 
nous  l'avons  fait  pour  les  variations  analogues  de  \|>',  l'expression 
de  ce  mouvement  sera  (*) 

+  i55",5927  -4-  io",4ooi  cos(f.i55",5927 -f- 95^^07 33) 
1 1'^, 4487  sinr. 99",  1227  —  i'',i88i  cosr.43",o446. 


{*)  Le  principe  de  ces  réductions  est  le  même  dont  nous  avons  fait  usage 
alors  dans  la  page  126^  il  n'y  a  de  différence  que  dans  les  détails. 
L^expression  de  \p  est  de  cette  forme 

^  =  tf t  -H  D  -H  A  sin  (fl<  -H  E)  -j-  B  cos  bt-\-C  sin  et. 
Faites  croître  -f- 1  d\ine  unité,  et  nommez  ^,  la  valeur  résultante  de  ^  ;  vous 
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Pour  17S0,  on  a  /  =  o,  et  cette  expression  devient 

i55",5927  -f- o'%8o34  —  i",i88i  =-+-  i55^2o8o; 


c*est  aussi  presque  identiquement  ce  que  donnerait  Texpression 
développée  de  •]/,  si  Ton  y  faisait  t  =  -h  ly  car  le  résultat  serait 

-♦-  i55",2o8692  —  o",ooo376  =  -h  i55'',2o83i6. 

La  différence  qu'on  remarque  dans  la  quatrième  décimale  doit,  au 
moins  en  partie ,  provenir  des  petites  quantités  qu'on  a  négligées 
dans  la  variation  de  Texpression  intégrale  de  4». 


aurez 

^,  =  al-hD-hfl-|-A8in(ar-4-E-hfl)-+-Bco8(6«-+-&)  +  C  sin  (ct-hc), 
ce  qui  donne,  par  différence, 

tpi  —  ^=-t-  a  +  !2AsinYacos  (atH-E-t- ja)  —  aBsin^fc  sin(ftt-Hf  t) 

+  2C8in^c  cos(ct-H|c)î 
ici  Ton  a 

«=i55%5927,        ft=99\m7,        C  =  43^o446. 

L*extr6me  petitesse  de  ces  arcs  permet  de  calculer  les  coefficients  numériques 
en  négligeant  les  cubes  de  leurs  sinus;  et  ce  calcul  ainsi  effectué  donne 

^j  —  ^  =  1 55'S5927  -h  io",4oo93  cos  Çat -^E -h  \  a) -ht  i'',448863sin  (bt-h^b) 

—  i^jiBSiiScosCc^-i-jr). 

Les  coefficients  résultants  sont  maintenant  réduits  à  de  petits  nombres 
de  secondes.  D''après  cela ,  supposez  que  Ton  développe  les  facteurs  trigono- 
métriques  de  manière  à  isoler  les  termes  où  les  petits  arcs  |a,  {b,  \c,  en- 
trent sans  être  multipliés  part,  on  alira  ainsi 

cos(af+E-+-|a)  =  cos(at-t-E)co^|a— .  8in(ût-f-E)  sin^a, 
sin  (A/-i-|fe)  ==       sinbtcos^b      -+-      cos bt  sin \b, 
cos  (et -+-\c)=:       cos  et  cos^c      —      8inctsin|c. 

Alors,  quand  on  effectuera  les  multiplications  isolément  par  ces  diverses 
quantités,  les  facteurs  cosja,  cos  jfe,  cos  je  changeront  à  peine  les  coeffi- 
cients numériques  déjà  obtenus ,  et  les  facteurs  sin  j  a ,  sin  ^b ,  sin  }c  forme- 
ront avec  eux  des  produits  d^une  petitesse  excessive.  Si  donc  on  veut  se 
borner  à  la  portion  de  ^^ —  ^,  qui  est  de  beaucoup  la  plus  sensible,  on  né- 
gligera ces  derniers  produits,  et,  dans  les  autres,  on  remplacera  les  coeflî- 
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106.  £n  Eadsant  de  même  croître  le  temps  +  t  d'une  unité  dans 
l'expression  de  oa ,  on  aura  le  changement  annuel  d'obliquité  de 
réquateur  sur  l'éclip tique  fixe  de  1 760  ;  et  en  bornant  aussi  le 
résultat  à  ses  termes  les  plus  sensibles,  on  le  trouve  égal  à 

4^^4445  sin  (t.  iS5'\Sq2']  -+-  95^,0733)  —  o'',3437  sin  ^43^o446 

—  4">43ï8cosf.99",i227 . 

En  développant  le  premier  terme,  cette  expression  prend  la  forme 
suivante: 

0^,3437  (sin^  i55'S5927  —  sin  r.43'',o446) 

-h4''>4^  ï  8(cos t .  1 55'^ ,  5927  —  cos  f .  97 " ,  1 227 )  ; 


dents  numériques  par  lears  valeurs  déjà  obtenues  antérieuremcut.  Or  on 
arrivera  tout  de  suite  à  ce  résultat  final,  si,  dans  l'expression  non  développée 
de  f|  — ^,  on  suppose  nuls  les  petits  arcs  \a,\b,\c^  qui  se  trouvent  asso- 
ciés, sons  les  signes  trigonométriques ,  aux  arcs  at-\-E,  bt,  et.  C^est  ainsi 
qac  Ton  a  obtenu  Pexpression  approchée  de  ^,  —  ^ ,  qui  est  rapportée  dans 
le  texte. 

Le  même  procédé  donnera  tout  de  suite  la  partie  la  plus  sensible  du  chan- 
gement annuel  de  ô».  En  effet,  Pexpression  complète  de  ta  est  de  celte  forme 

w  =  wo-t-D-t-Acos(<it-hE)  H-B  cos&<-f-Csinc<, 

les  lettres  employées  ayant  les  nouvelles  significations  numériques  propres 
au  cas  actuel.  Faites  croître  +  t  d^une  unité  et  nommez  «i  la  valeur  résol» 
tante  de  0),  tous  aurez 

«i=«o-HD-HAcos(a«-hE-hrt)-t-Bcos(&i-i-&)-4-  C  sin  {ct-hc}-^ 
conséquemment  : 

Wj— w  =  — 2A  sin  ja8in(af-f-E+4  ^)  —  2B  sin 1 5  sin  (&/-+- ^ft) 

-h  2C  sin  \c  cos  {et  -h  -Je)  ; 
ici  l'on  a 

a=  i55'',59a7,        &  =  43",o44's        c  =99", 1227. 

Effectuez  le  calcul  des  coefiicients  numériques  avec  ces  arcs  et  les  valeurs 
propres  de  A,  B,  C,  vous  trouverez 

«,  -  u  = -H  4"  ,445i3  sin  (a« -+- E -H  ia)  —  o^  343663  sin  (&« -+- i  fc) 

—  4'',43i83    coB{et-^\e), 

Supposez  nuls,  sous  les  signes  trigonométriques ,  les  petits  arcs  !«,  |*>  jc, 
Qsns  les  termes  indépendants  de  t,  vous  aurez  la  partie  ia  plus  sensible  de 
"1  — w,  et  c'est  précisément  Texpression  qu'on  a  rapportée  dans  le  texte. 
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SOUS  cette  forme,  on  voit  qu'elle  est  nulle  quand  t  =  Oy  positive 
quand  t  est  positif,  et  négative  quand  t  est  négatif.  La  variation 
annuelle  de  l'obliquité  de  l'équateur  sur  Técliptique  fixe  ne  com- 
mence donc  point  par  être  constante.  Elle  est  d'abord  nulle,  et 
ensuite  elle  s'accélère  proportionnellement  au  temps  y  car,  si  l'on 
développait  l'expression  précédente  suivant  les  puissances  du 
temps,  en  se  bornant  à  la  première,  les  termes  affectés  de  cosinus 
se  détruiraient  mutuellement ,  et  les  autres  se  réduiraient  à 

f.o",3437  (sin  i65",5927  — sin  43",o446) , 

résultat  qui,  étant  évalué  numériquement,  deviendrait 

^.o'%  00006074. 


D'après  la  théorie  des  mouvements  uniformément  accélérés,  il 
s'ensuit  que  le  changement  total  d'obliquité  après  le  temps  t  serait 
égal  au  produit  de  l'accélération  annuelle  parla  moitié  de  f ,  c'est- 
à-dire  qu'après  le  temps  t  l'obliquité  Wq  deviendrait 

Wo  4-  ^' .  o" ,  oooo3o37 . 

C'est  ainsi  que,  dans  la  chute  des  corps  graves ,  l'accélération  étant 
proportionnelle  au  temps ,  les  espaces  parcourus  sont  proportion- 
nels au  carré  du  temps.  En  effet ,  la  valeur  intégrale  obtenue  par 
ce  raisonnement  s'accorde,  jusque  dans  la  sixième  décimale^  avec 
l'expression  de  &)  en  série. 

Ces  résultats  diffèrent  beaucoup  de  ceux  que  nous  avons  obtenus 
pour  le  changement  annuel  de  l'obliquité  de  l'équateur  sur  Téclip- 
tique  mobile.  Alors  l'expression  de  ce  changement  était 

—  o" ,  2486  sin  t .  43" ,  0446  —  ï  "  > 6o83  cos  t.  99" ,  1 227  ; 

ou  bien ,  en  transformant  le  dernier  terme  pour  mettre  en  évidence 
la  partie  constante , 

^  i",6o83  —  o",2486  sin  ^43",o446+3",2i66  sin»r.49'',56i3  : 

ainsi ,  outre  les  termes  proportionnels  au  temps  et  aux  diverses 
puissances  du  temps,  elle  contenait  le  terme  constant  — i'',6o83^ 
dont  nous  ne  retrouvons  plus  l'analogue  dans  les  variations  d'obli- 
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quité  de  Téquateur  sur  Técliptique  fixe.  Ce  terme  se  représente , 
en  effet,  avec  sa  même  valeur,  dans  les  variations  annuelles  de  &>', 
déduites  de  son  expression  en  série  ^  page  94* 

La  raison  de  cette  différence  tient  à  celle  des  causes  qui  pro- 
duisent ces  denx  phénomènes.  L'attraction  du  soleil  et  de  la  lune, 
si  die  agissait  seule,  produirait  une  précession  constante  égale  à 
i55'',5927  9  et  elle  ne  changerait  point  l'obliquité  de  Téquateur 
sur  l'édiptique ,  qui  alors  serait  fixe.  Mais ,  par  Teffet  de  l'attrac- 
tion des  planètes  y  l'écliptique  vraie  se  déplace  dans  le  ciel  et  en- 
traîne ces  deux  astres  avec  elle.  Alors  leur  action  change  et  pro- 
duit une  petite  variation  dans  l'obliquité  de  Téquateur  sur  l'éclip- 
tique fixe.  Cette  variation ,  d'abord  insensible ,  s'accélère  propor- 
tionnellement au  temps ,  et  le  changement  absolu  d'obliquité  qui 
en  résulte  est  proportionnel  au  carré  du  temps.  Mais ,  en  outre , 
l'attraction  des  planètes  qui  déplace  l'écliptique  vraie  Tincline  aussi 
sur  l'écliptique  fixe.  Cette  autre  variation  annuelle  est  d'abord 
constante ,  et  son  effet  est  proportionnel  au  temps.  Or  l'obliquité 
apparente  que  nous  observons  est  la  différence  des  deux  inclinai- 
sons de  l'équateur  et  de  l'écliptique  vraie  sur  l'écliptique  fixe.  C'est 
Texcès  de  la  première  sur  la  seconde;  c'est  donc  la  différence  des 
deux  résultats  précédents ,  et  voilà  pourquoi  son  expression  ,  que 
nous  venons  de  développer,  contient  les  deux  genres  de  variations 
qui  les  caractérisent. 

i07.  La  mobilité  du  pl|p  de  l'écliptique  a ,  sur  l'appréciation 
<lu  jour  sidéral ,  une  influence  qu'il  importe  de  considérer. 

D'après  la  définition  donnée  tome  II,  page  829,  \ejour  sidéral 
a  pour  mesure  l'intervalle  de  temps  qui  s'écoule  entre  deux  retours 
méridiens  consécutifs  d'une  même  étoile,  supposée  absolument 
fixe  sur  la  sphère  céleste ,  c'est-à-dire  dénuée  ou  dépouillée  de 
mouvement  propre ,  et  corrigée  aussi  des  petits  déplacements  que 
la  précession ,  l'aberration  et  la  nutation  produisent  dans  ses  posi- 
tions apparentes.  En  d'autres  termes,  cela  revenait  à  rapporter 
toujours  l'étoile  au  point  équinoxial  moyen  T",  et  à  la  rendre  im- 
mobile, relativement  à  lui,  pendant  une  révolution  du  ciel.  Par 
conséquent ,  la  durée  du  jour  sidéral ,  ainsi  calculée ,  se  trouvait 
réellement  définie  parles  retours  consécutifs  de  ce  point  moyen T'% 


1 56  ASTRONOMIE 

au  méridien  local.  Je  l'appelle  moyen  pour  le  distinguer  du  point 
équinoxial  vrai  et  actuel  qui  oscille  autour  de  lui,  en  vertu  de 
l'aberration  et  de  la  nutation ,  dans  des  périodes  de  temps  res- 
treintes. 

Mais ,  d'après  ce  que  nous  venons  de  découvrir  sur  le  déplace- 
ment séculaire  du  plan  de  Técliptique,  le  grand  cercle  qu'il  trace 
sur  la  sphère  céleste  ne  coupe  pas  toujours  le  grand  cercle  de  Té- 
quateur  en  un  même  point  physique  de  'ce  dernier;  le  nœud 
moyen  T"j  où  ils  se  rencontrent ,  est  au  contraire  mobile  sur  le 
contour  du  cercle  équatorial ,  et  son  déplacement,  après  un  temps 
donné,  compté  de  1750,  est  représenté,  dans  nos^g^.  10  et  1 1,  par 
Tare  T'T"  ou  a'.  La  petite  portion  d'arc  que  ce  mouvement 
propre  fait  décrire  continûment  au  point  T",  pendant  chaque 
révolution  du  ciel,  se  combine  donc  avec  le  mouvement  révo- 
lutif  de  la  sphère  stellaire,  pour  déterminer  son  prochain  retour 
au  méridien  local ,  et  composer  la  durée  du  jour  sidéral  tel  que 
nous  le  calculons;  de  même  que  les  arcs  diurnes  décrits  par  le  so- 
leil parallèlement  à  Téquateur  font  partie  de  l'accomplissement  des 
jours  solaires.  Si  le  mouvement  équatorial  du  point  T"  était  rigou- 
reusement uniforme,  c'est-à-dire  si  l'arc  total  y'T"  ou  a'  croissait 
proportionnellement  au  temps/ ,  les  durées  Ses  jours  sidéraux  con- 
clus de  ses  retours  moyens  consécutifs  seraient  égales  entre  elles , 
comme  le  sont  les  durées  des  jours  solaires  moyens ,  qui  sont  me- 
surés par  les  révolutions  méridiennes  d'un  astre  idéal  mû  dans 
l'équateur,  et  dont  la  vitesse  angulaire  propre ,  conventionnelle- 
ment  constante ,  se  combine  par  différence  avec  la  rotation  diurne 
du  ciel  ;  mais  cette  constance  n'a  pas  lieu ,  du  moins  avec  une  pa- 
reille rigueur,  dans  le  mouvement  équatorial  propre  du  point  T") 
puisque  l'arc  T'T"  ou  a',  qui  en  représente  l'effet  total ,  n'est  pas 
entièrement  proportionnel  au  temps  t.  Les  jours  sidéraux  mesurés 
par  la  marche  révolu tive  de  ce  point  doivent  donc  éti'e  rendus 
inégaux  par  ce  manque  d'uniformité  ;  de  même  que  le  sont  les  jours 
solaires  vrais  par  une  cause  semblable.  Heureusement  il  y  a  une 
disproportion  énorme  entre  ces  deux  effets.  La  partie  du  mouve- 
ment de  T"  qui  n'est  pas  uniforme  est  si  excessivement  petite, 
qu'elle  ne  peut  devenir  sensible  que  par  son  accumulation  continue 
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pendant  plus  de  siècles  que  n'en  embrassent  actuellement  les  appli- 
cations exactes  de  l'astronomie. 

108.  Pour  nous  rendre  compte  de  cet  important  résultat,  pre- 
nons fictivement ,  comme  type  représentatif  de  a',  son  expression 
développée  en  série  suivant  les  puissances  ascendantes  du  temps , 
et  bornée  aux  deux  premières ,  telle  que  nous  Tavons  obtenue  plus 
haut.  Ce  sera ,  en  mesures  décimales , 

a'  =  4-  o",634ao94.r  —  o'',ooo82  o834.r^ 

Dans  la  théorie  sur  laquelle  cette  valeur  se  fonde ,  le  temps  t  est 

exprinaé  en  années  juliennes  moyennes ,   comprenant  chacune 

365  y  jours  solaires  moyens.  Or  chacun  de  ces  jours,  évalué  en 

révolutions  complètes  de  T",  vaut  i  ,00273791 ,  page  21.  Ainsi 

une  année  pareille  contient  un  nombre  de  ces  révolutions  égal 

à  366,25.  Exprimons  le  temps  t  en  fonctions  de  cette  nouvelle 

espèce  d'unités,  dont  nous  désignerons  le  nombre  total  par  /.  Gela 

supposera 

i  =  366, 25  r. 

Alors,  si  Ton  élimine  t  de  a'  par  cette  relation,  et  que  Ton  fasse , 
pour  abréger, 

___      0'%  6342094  , o",  00082  0834 

''"^■^     366,25     '  "^      (366,25)'     ' 

la  valeur  de  a'  en  /  sera 

a'=r  ai  —  bi^. 

Au  premier  coup  d'œil ,  l'emploi  de  la  nouvelle  unité  de  temps  que 
nous  introduisons  ici  semble  sujette  à  objection  ;  en  effet,  puisque 
le  mouvement  propre  du  point  T"  n'est  pas  exactement  uniforme, 
il  semble  que  la  durée  de  ses  révolutions  diurnes  ne  peut  pas  four- 
nir une  mesure  constante  de  temps.  Cela  est  vrai  en  général  ;  mais 
nous  éluderons  cette  difficulté  en  convenant  que  les  révolutions 
prises  pour  type  seront  celles  qui  ont  lieu  à  une  époque  fixe ,  par 
exemple  en  1750.  Alors,  la  partie  non  uniforme  du  mouvement 
^^T"  étant  si  petite  qu'elle  ne  peut  devenir  appréciable  qu'après  de 
longs  intervalles  de  temps,  comme  nous  allons  nous  en  convaincre, 
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nous  pourrons  toujours  atdmettre  que  l'expression  de  a'  est  établie, 
par  pure  théorie,  en  fonction  des  révolutions  de  T"  qui  avaient 
lieu  à  répoque  spécifiée,  et  qui  pouvaient  ainsi  être  employées 
comme  constantes,  non*senlement  à  cette  époque  même,  mais 
encore  dans  plusieurs  années  peu  distantes ,  où  Fon  pourrait  an 
besoin ,  sans  erreur  sensible ,  l'employer  aux  observations. 

109.  Ceci  convenu,  considérons  le  point  T''  dans  sa  position 
initiale  de  1750,  pour  laquelle  /  =  (>;  puis,  le  livrant  aux  in- 
fluences simultanées  du  mouvement  diurne  et  de  son  mouvement 
propre ,  supposons  quUI  décrive  autour  du  méridien  local  une  ré- 
volution complète  dont  la  durée  représentera  notre  unité  de  temps. 
Le  mouvement  propre  de  T"j  pendant  cette  première  période, 
sera  exprimé  par  la  valeur  que  prend  a!  lorsque  Ton  y  fait  1  =r+i, 
ce  qui  le  donne  égal  à  «  —  h.  Or,  ainsi  évalué,  il  est  dirigé  de 
l'occident  vers  Forient ,  dans  le  sens  du  mouvement  propre  du 
soleil,  et  en  sens  opposé  au  mouvement  diurne  du  ciel.  Donc,  si 
l'on  considère  le  méridien  fixe  de  la  sphère  stellaire  qui  contenait 
le  point  T"  au  commencement  de  la  révolution  que  nous  venons 
de  spécifier,  lorsqu'elle  sera  accomplie,  ce  même  méridien  aura 
décrit  autour  de  l'axe  de  la  rotation  diurne  un  angle  dièdre  égala 
4008  ^  a  —  ^^  ouc-l-a  —  ^,en  désignant  par  c  une  circonfé- 
rence complète.  Cooséquemment ,  après  1  révolutions  pareilles, 
toutes  d'égale  durée  entre  elles ,  et  que  nous  appellerons  des  jours 
sidéraux,  ce  même  méridien  aura  décrit,  dans  le  sens  du  mouve- 
ment diurne ,  un  angle  total  accru  dans  le  même  rapport ,  c'est- 
à-dire  égal  à  (c  +  «  —  ^)  /  ;  mais  l'angle  contemporain ,  décrit 
dans  ce  sens  par  t",  sera  moindre  que  celui-là  de  la  quantité  a'. 
Ainsi,  en  le  désignant  par  A,,  on  aura  généralement 

A»  =  (c  -h  «  —  b)i  —  ai  -h  3/%      ou      A,  =  (c  —  h)  i  4-  hi\ 

Cette  expression  satisfait  à  deux  oonditions  qui  en  vérifient  la  jus- 
tesse. D'abord  elle  s'évanouit  quand  an  fait  i  nul,  ce  qui  devait 
évidemment  arriver,  puisque  l'arc  A  commence  à  cette  origine  du 
temps  ;  puis ,  si  Fon  y  fait  /  =  -f- 1 ,  ^  disparaît  et  elle  donne  A» = Cy 
ce  qui  devait  être  encore ,  puisque  celte  première  révohition  diurœ 
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du  point  T'^  correspond ,  par  convention ,  à  notre  unité  de  temps 
constante ,  que  nous  reproduisons  en  supposant  /  ==  +  i . 

liO.  Ces  arrangements  étant  établis,  faisons  croître  t  d'une 
quantité  indéterminée  x,  qui  sera  fonction  de  notre  unité  de  temps. 
Il  en  résultera 

A,-+,=  (0—0)1  -+-  bP  -h  (c—  6  -h  2Ai)x  .+-  bx\ 
et ,  par  suite , 


^^M 


—  Ai  =  (c  —  b-h  2bi)  X  -f-  bx^» 


Spécifions  Findéterminée  x  par  la  condition  que  la  différence  d'arc 
ainsi  obtenue  soit  égale  à  une  circonférence  entière  c ,  x  sera  le 
temps  d'une  révolution  complète  de  T''  autour  du  méridien  local 
à  l'époque  désignée  par  la  valeur  de  i  ;  on  aura  ainsi 

(c —  ^-t-  !ibi)x'i-  bx^z=  c. 

Des  deux  racines  de  cette  équation ,  il  ne  faut  prendre  que  la  po- 
âtive ,  puisque  nous  avons  conventionnellement  voulu  faire  crottre 
le  temps.  Sous  cette  réduction ,  elle  se  trouve  satisfaite  par  a:=+i 
lorsqu'on  y  fait  i  .-=  o.  Cela  devait  être ,  puisque  i  nul  nous  ramène 
à  Tépoque  primitive ,  d'où  les  /  se  comptent,  et  à  laquelle  aussi  la 
révolution  diurne  de  T"  correspond  comme  unité  de  temps. 
Généralement  notre  équation  donne 

c  b[l  —  21  —  x) 

j^  — —  —  ■ .  "^^  I  — i»  —  ■  • 

c — b'^T.bi'^bx  c  —  b{i  —  ii  —  x) 

En  se  bornant,  comme  nous  le  devons,  aux  racines  positives,  la 
petitesse  de  b  comparativement  à  c  montre  qu'à  moins  de  donner 
à  /  des  valeurs  excessivement  grandes  qui  pourment  étendre  les 
applications  des  formules  au  delà  de  leur  portée  légitime ,  x  diffé- 
rera très-peu  de  i.  Donc,  si  on  lui  attribue  cette  valeur  dans  le 
terme  du  second  membre  qui  a  pour  facteur  é,  on  devra  obtenir 
une  valeur  de  x  très-approchée,  et  que  l'on  verra  bientôt  être  tou- 
jours suffisante.  Cette  substitution  donne 

2,bi 

X—l ; -, 

C-4-  7,01 
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et ,  en  négligeant  le  carré  de  — ,  comme  on  reconnaîtra  tout  à 
rheure  que  Ton  peut  sans  inconvénient  le  fiùre, 

c 

Pour  apprécier  commodément  le  terme  qui  exprime  la  partie  variable 
de  Xj  remplaçons-y  les  multiples  i  de  notre  unité  simple  de  temps 
par  des  collections  séculaires  de  jours  moyens  solaires ,  dont  cha- 
cune contiendra  36625  de  ces  unités.  Si  nous  nommons  1  le  nom- 
bre entier  ou  fractionnaire  de  collections  pareilles ,  qui  équivaut  à 
nos  {  unités  simples  de  temps,  l'expression  de  x  deviendra 

2& . 36625  2 
c 

et ,  en  mettant^ur  6  et  c  leurs  valeurs  propres ,  le  coefficient  de  i 

sera 

7,b .  36625 2,36625.o",ooo82o834 

c  4^00000"  (365 ,  25)' 

0,00082  0834       1 9 1 23686 

^3^^  ■     Il      I  *~™" .  • 

20000 .  365 ,25      (  1 00000)' 
ce  qui  donne  enfin 

1,123686.2 


X  =:  i  — 


(i  00000)' 


Le  coefficient  de  2  est  ici  exprimé  en  parties  d'une  révolution 
diurne  de  T"  propre  à  Tépoque  de  1750,  et  que  nous  avons  prise 
comme  unité  de  temps.  Pour  en  mieux  estimer  la  portée ,  conver- 
tissons cette  unité  en  secondes  temporaires  de  la  division  décimale, 
en  sorte  qu'elle  en  contienne  1 00000.  L'expression  de  or,  ainsi 
transformée,  deviendra 

1%  23686 2 


X=Z   1   


I 00000 

Ainsi ,  à  5o  siècles  de  distance  de  1 760 ,  ce  qui  donnerait  2'  égal 

à  5o,  le  terme  correctif  de  x  ne  vaudrait  encore  que  — ^ ' 

^         2000 
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OU  moins  de  -p^W  ^^  seconde  de  temps  décimal ,  prise  dans  une 
révolution  primitive  de  T'^  Mais  l'expression  approchée  de  a'  ne 
ponrrait  pas,  sans  doute,  être  étendue  légitimement  à  des  époques 
si  distantes.  La  seule  conclusion  à  tirer  de  ce  qui  précède ,  c'est 
que,  dans  les  limites  de  temps  auxquelles  on  peut  appliquer  les 
formules  théoriques  actuelles,  l'inégalité  séculaire  qui  affecte  les 
durées  successives  des  révolutions  de  T",  et  qui  se  reporte  sur 
celles  du  jour  sidéral  qu'on  en  conclut ,  a  été  et  sera  toujours 
inappréciable  aux  observations  que  l'on  pourrait  faire  sur  ces  ré- 
volutions considérées  isolément.  Il  reste  donc  à  examiner  si  l'effet 
de  ces  variations ,  longtemps  continuées,  ne  deviendrait  pas  enfin 
sensible  par  leur  accumulation ,  et  jusqu'à  quel  point  il  pourrait 
l'être. 

fil.  Pour  cela ,  je  reprends  l'expression  obtenue  tout  à  l'heure 

2b  i 
c 

Dans  le  secoud  membre,  l'unité  représèàte  la  durée  de  la  révolu- 
tion primitive  de  T"  à  l'époque  de  1760,  durée  qui  est  prise 

comme  type  du  jour  sidéral  fixe ,  et  le  terme exprime  ap- 

proximativement  la  variation  progressive  qu'éprouvent  les  durées 
des  révolutions  suivantes ,  séparées  de  la  première  par  un  nombre  1 
de  jours  pareils.  Supposons  que  Ton  néglige  ce  terme,  et  que  l'on 
compte  les  x  consécutif  s  coxame  autant  d'unités  pendant  le  nombre  / 
de  jours.  On  demande  quelle  sera  la  somme  totale  des  erreurs  ainsi 
commises  sur  l'évaluation  du  temps?  Pour  établir  la  continuité 
d'énumération  supposée ,  je  considère  que  ,  chaque  valeur  de  x 

.     ibi 
différant  seulement  de  i  par  la  quantité  excessivement  petite  — 9 

on  ne  commettra  qu'une  erreur  de  l'ordre  du  carré  de  ce  terme , 
si  l'on  y  prend  le  facteur  i  comme  représentant  le  nombre  ordinal 
de  chaque  révolution  successive  de  T"»  Alors,  en  faisant  succes- 
sivement i  égal  à  I,  2,  3,...,  /,  la  somme  des  erreurs  commises , 
ainsi  approximativement  évaluée ,  s'obtiendra  par  la  sommation 

T.    IV.  I  I 
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de  la  série  arithmétique  suivante  : 

expression  que  Ton  peut  réduire  à  —  en  négligeant  dans  le  second 

facteur  l'unité  comparativement  à  /,  qui  doit  être  un  nombre  très- 
considérable  pour  que  le  résultat  devienne  sensible  y  comme  on  va 
tout  à  rheure  le  reconnaître.  Cet  effet  de  la  variation  accélérée 
de  X  est  analogue  à  celui  que  nous  avons  trouvé,  page  1 54 > 
pour  la  variation  de  Tangle  &> ,  qui  avait  une  forme  semblable. 

112.  On  peut  arriver  au  même  résultat  immédiatement,  sans 
passer  par  l'évaluation  approchée  de  x ,  en  considérant  Tangle 
dièdre  total  A,-  décrit,  dans  le  sens  du  mouvement  diurne  du  ciel, 
par  le  point  T'',  après  qu'il  s'est  écoulé  /jours  sidéraux^  égaux 
chacun  en  durée  à  une  révolution  primitive  de  ce  point.  Pour  cela , 
nommons  1'  le  nombre  total  de  révolutions  complètes  que  T"a 
réellement  exécutées  dans  cet  intervalle  de  temps  1 ,  par  l'effet  de 
la  rotation  diurne  combinée  avec  le  mouvement  qui  lui  est  propre, 
f'  pouvant  être  composé  généralement  d'une  somme  quelconque 
d'unités  entières  jointes  à  une  fraction.  Alors,  en  désignant  tou- 
jours par  c  une  circonférence  complète  comprenant  4oo«',  l'arc  A, 
sera  i^c ,  et  en  égalant  cette  expression  à  sa  valeur  en  i  que  nous 
avons  plus  haut  formée ,  on  aura 

d'où  Ton  tire 

.,       (c  —  b),      bi'  ,  bi(i'-i) 

i  =  i i  î  _| ,        ou  encore      r  =  i  h i i. 

ce  c 

Lorsque  /  ==  1,  la  valeur  résultante  pour  i  '  est  aussi  i'  =  i ,  comme 
cela  devait  arriver,  puisque  la  première  révolution  effective  de  T" 
est  celle  qui  nous  sert  d'unité  de  jour.  Mais,  à  mesure  que  le 
nombre  (  augmente ,  i'  en  diffère  par  le  terme  correctif  qui  a  pour 

b  , 

facteur  — .  On  commettrait  donc  une  erreur  progressivement  crois- 
sante ,  si  l'on  employait  les  durées  variables  des  révolutions  ulté- 
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rieures  de  T '^  comme  autant  d'unités  de  temps  égales  entre  elles  , 
et  à  la  durée  de  la  révolution  primitive.  La  somme  de  ces  erreurs  y 
lorsqu'il  s'est  écoulé  /  jours  sidéraux  primitifs,  est  exprimée  par 
le  terme  correctif  associé  à  i  dans  le  second  membre  de  l'équation. 

Or,  si  l'on  néglige  le  carré  de  -  comparativement  à  sa  première 

puissance ,  et  que ,  dans  le  facteur  { —  i ,  on  néglige  aussi  Tunité 
comparativement  au  nombre  i  supposé  très-considérable ,  ce  terme 

correctif  devient  — ,  comme  nous  l'avions  trouvé  d'abord ,  si  ce 

c 

n'est  qu'il  entre  dans  l'évaluation  du  nombre  /',  avec  un  signe  op- 
posé à  celui  qu'il  avait  dansx;  mais  l'application  qu'il  a  ici  con- 
duit à  une  conséquence  équivalente  comprise  dans  l'énoncé  sui- 
vant. Si  y  à  partir  de  Tépoque  de  i  ySo ,  on  compte  le  temps  par 
les  révolutions  effectives  du  point  T''>  considérées  comme  d'égale 
durée  entre  elles ,  après  qu'il  se  sera  opéré  un  nombre  i  '  de  ces  ré- 
volutions y  le  nombre  total  i  des  jours  prinkitifs  réellement  égaux 

qni  se  seront  écoules  ne  sera  pas  i  ,  mais  i  ' ^ ■•  ou  i  —  — ? 

en  se  bornant  à  l'approximation  tout  à  l'heure  indiquée.   Le 

terme exprime  donc  la  correction  qu'il  faudrait  faire  au 

nombre  observé  V  pour  avoir  le  véritable  nombre  i  de  jours  égaux 
qui  y  correspond.  Il  ne  reste  plus  qu'à  en  effectuer  l'évaluation 
numérique. 

115.  Pour  cela,  j'exprime  le  nombre  /  par  des  collections  an- 
nuelles de  jours  moyens  solaires ,  contenant  chacune  366,25  de 
nos  unités  de  temps ,  mesurées  par  une  révolution  primitive  de 
T'^  Si  l'on  nomme  t  le  nombre  entier  ou  fractionnaire  de  collec- 
tions pareilles  qui  composent  i ,  on  aura 

I  =  366,25./, 

et  notre  terme  correctif  deviendra 

^(366,25)»/» 

1 1.. 
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or  nous  avons 

o",  00082  0834 


^=: 


(366,25) 


Faisant  donc  la  substitution ,  et  remplaçant  c  par  sa  valeur  4oo<*', 
ou  4000000",  la  correction  cherchée  siéra 


0,000820834  .                      0,00020  52o85 
L-^ 3 1^        ou t 

4000000  I 000000 


a. 


Elle  est  exprimée  ici  en  parties  du  jour  sidéral  primitif  pris  pour 
unité  de  temps.  Pour  la  rendre  plus  sensible,  exprimons-la  en 
secondes  de  temps  décimal  dont  chaque  jour  contient  1 00000.  Il 
faudra  la  multiplier  par  ce  nombre,  et  alors  elle  deviendra 

—  o*, 00002  o52o8  5  f^ 

Si  Ton  suppose  t  =  4ooo ,  ce  qui  étend  Tapplication  à  quatre  mille 
années  avant  ou  après  17^0,  le  produit  résultant  est  328%3336) 
ce  qui,  étant  multiplié  par  le  facteur  0,864,  équivaut,  en  temps 
sexagésimal,  à  283', 6802,  ou  4'4^"568o2.  Toute  faible  qu'est 
cette  correction ,  on  en  tient  compte  dans  les  Tables  astronomi- 
ques. La  manière  dont  on  doit  le  faire  est  particuUèrement  expli- 
quée dans  un  travail  de  Poisson  inséré  au  tome  VU  de  l'Académie 
des  Sciences ,  et  intitulé  :  Mémoire  sur  le  mouçement  de  la  terre 
autour  de  son  centre  de  gravité.  Le  problème  de  la  précession  y 
est  traité  dans  tous  ses  détails  avec  une  recherche  de  rigueur  théo- 
rique plus  sévère  et  plus  scrupuleuse  qu'on  ne  l'y  avait  jusqu'alors 
appliquée.  Mais  il  faut  le  lire  avec  précaution,  parce  que,  outre 
une  rédaction  un  peu  obscure  et  un  manque  d'analogie  pénible 
-dans  le  choix  des  notations ,  il  se  trouve  plusieurs  fautes  d'impres> 
sion  dans  les  formules ,  et  il  s'en  trouve  de  plus  fâcheuses  encore 
dans  les  évaluations  numériques,  parce  qu'elles  fausseraient  toutes 
les  applications  qu'on  en  voudrait  faire.  Ce  serait  une  œuvre  très- 
utile  que  de  reproduire  ce  Mémoire  avec  la  même  série  d'idées , 
mais  avec  une  rédaction  plus  claire ,  des  notations  plus  analogiques 
et  des  nombres  plus  corrects.  £n  associant  à  cette  étude  celle  du 
chapitre  I,  livr«  XIV  de  la  Mécanique  céleste,  et  celle  du  cha- 
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pitre  XIII,  livre  II  de  Y  Exposition  du  Système  du  monde,  qui 
traiteot  du  même  sujet ,  on  aura  une  idée  aussi  complète  que  pos-* 
sible  des  considérations  d'analyse  et  de  mécanique ,  desquelles  dé* 
pend  cette  grande  application  de  la  loi  d'attraction  newtonienne  » 
ainsi  que  de  la  succession  de  travaux  qui  ont  concouru  à  TefTec- 
tuer.  Quant  à  la  combinaison  de  ces  théories  avec  les  données  as- 
tronomiques,  on  la  trouve  parfaitement  exposée ,  et  réalisée  avec 
une  grande  recherche  de  précision  par  Bessel,  dans  \es  Fundame/ita 
Astronomiœy  pages  i25  et  285;  car  les  formules  théoriques  n'y 
sont  pas  seulement  rappelées,  mais  développées,  soumises  à  une 
révision  nouvelle ,  et  améliorées  dans  plusieurs  détails.  Un  travail 
très-remarquable  du  même  genre ,  c'est-à-dire  à  la  fois  de  théorie 
et  de  pratique ,  a  été  publié  depuis,  en  1842 ,  dans  les  Mémoires 
(le  V Académie  de  Saint'Pétersbourg ,  par  M.  Péters ,  astronome 
adjoint  à  Tobservatoire  de  Polkova.  La  discussion  des  détails  astro- 
nomiques y  est  encore  plus  approfondie  et  poussée  plus  loin  que 
dans  les  FundamentOy  en  prenant  pour  guide  le  beau  Mémoire  de 
Poisson  que  je  viens  de  citer,  et  Ton  y  trouve  suivies  y  jusque  dans 
les  nombres ,  toutes  les  particularités  les  plus  minutieuses  des  phé- 
nomènes que  la  théorie  pouvait  indiquer. 

Section  BŒ.  —  Détermination  numérique  des  éléments  de 
position  de  Vécliptique  mobile  relatwement  à  fécliptique 
fixe  y  qui  résultent  des  formules  de  la  précession,  suppo- 
sées données  et  réduites  en  nombres, 

114.  J'ai  expliqué  plus  haut,  page  124»  la  combinaison  trigo- 
QOfflétrique  par  laquelle  le  mouvement  du  plan  de  l'écliptique  in- 
tervient dans  les  formules  générales  de  la  précession ,  et  j'ai  dit 
que  les  éléments  détermina  tifs  de  ce  mouvement  se  déduisent  de 
la  théorie  des  attractions  planétaires  qui  en  sont  la  cause.  Le  calcul 
qui  les  donne  est  fort  complexe ,  et  ses  résultats  numériques  com- 
portent de  notables  incertitudes ,  à  cause  de  la  connsôssance  encore 
peu  précise  que  l'on  a  des  masses  de  plusieurs  planètes ,  particu- 
lièrement de  Vénus.  C'est  pourquoi,  lorsqu'on  a  employé  ces  ré- 
sultats imparfaits  pour  composer  les  formules  de  la  précessiojn  x. 
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les  astronomes  tâchenl  de  rectifier  ultérieurement  les  constantes 
numériques  qu'elles  renferment ,  pour  les  amener  à  r^roduire , 
avec  toute  l'exactitude  désirable ,  les  positions  des  étoiles  observées 
à  des  époques  différentes.  On  peut  en  outre ,  comme  l'a  fait  Fau- 
teur de  la  Mécanique  céleste,  se  guider  sur  les  caractères  généraux 
de  ces  mouvements,  pour  rassembler  leurs  expressions  approxi- 
matives sous  des  formes  périodiques  d^une  application  plus  éten- 
due ,  dont  l'empirisme  se  justifie  par  la  condition  de  satisfaire  aux 
indications  les  plus  éloignées  de  l'astronomie  andennci  dans  les 
limites  d'incertitude  qu'il  faut  malheureusement  leur  supposer. 
Les  formules  de  la  précession ,  ainsi  modifiées  dans  leurs  constantes 
numériques,  ou  dans  leur  forme ,  ou  à  la  fois  sous  ces  deux  rap- 
ports ,  impliquent  donc  des  éléments  du  mouvement  de  l'édiptique 
autres  que  ceux  qu'on  avait  primitivement  d[>tenus  par  la  théorie 
des  attractions  planétaires,  et  il  est  utile  de  les  en  extraire,  puis- 
qu'ils sont  plus  immédiatement  rattachés  aux  observations.  Devant 
donc  ici  présenter  les  valeurs  numériques  de  ces  éléments ,  telles 
que  les  formules  de  Laf^ace  les  supposent,  pour  justifier  les 
généralités  que  j'ai  exposées  dans  la  section  précédente ,  je  les 
tirerai,  comme  je  viens  de  le  dire,  de  ces  formules  mêmes.  En 
conséquence ,  je  commence  par  reproduire  celles-ci  telles  qu'il  les 
a  données  ,  mais  converties  en  expressions  sexagésimales ,  qui  se 
prêteront  mieux  à  nos  calculs  (*).  Les  voici  d'abord  sous  leurs 
formes  périodiques  : 

ij/  =  5o",4i2f-f-  2«47'57",oa 
-i-  3%83oo58  sm  (5o%4i2r  -i-  85»  33'  57^^,5) 

—  6^617772  cos Sa'', II 58/ —  i%S8i5i6$in  i3'^,9464/> 

0)  =  230  8'  32^^,5  —  i%636884  cos(58'^,4i2r  -f-  85o33'57",5) 
-♦-  0^457443 cos  i3",9464/  —  2°,56i724 sin  32^i i58r, 

f  =  5o",4i2/  —  10,285407  sin  i3",9464r 
4-  5S598342  sin'  i6",o579f, 

w'=  23°  28'  23"  -•  0^929736  sin  32",  1 1 58  r 

—  oS66i  788  sin^  6",9732 1, 

{*)  Je  saisis  cette  occasion  pour  rectifier  une  faute  numérique  qui  m^éuit 
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J'y  joios  leurs  valeurs  et  celles  de  a',  développées  en  séries  jusque 
dans  les  deux  premières  puissances  de  t ,  pour  cette  même  forme 
de  graduation  ;  j'y  fais,  par  abréviation,  û>o=  23"28'23".  On 
pourrait  Fy  remplacer  par  23^  28'  18''  sans  que  les  coefficients  nu- 
mériques de  a'  fussent  sensiblement  différents  : 

TJ<  =  4-  5o", 28761  621/ —  o",oooi2  17939/ S 
4*'=  4-  5o'',o99i3666/-ho",oooi22i48o^*, 
w  =  Wo  -4-  0^,0000098423  2  /% 

w'=  Wo  —  o",52ï  ï4  io4  ^   —  o",ooooo  272294  ^% 
a'=      -H  o",2o548  38  r     —  o",ooo26  SgSoo  f  ^ 

Les  éléments  du  mouvement  de  Técliptique  que  ces  formules 
supposent  peuvent  s'en  déduire  de  deux  manières  :  d'abord  trigo- 
nométriquement  et  en  nombres  pour  chaque  époque  assignée ,  puis 
analytiquement  par  des  expressions  approximatives  restreintes  aux 
deux  premières  puissances  du  temps  t.  Je  suivrai  d'abord  la  pre- 
mière voie,  qui  nous  guidera  dans  la  seconde. 

iiS.  J'emploie  comme  type  de  raisonnement  la  fig.  10 ,  qui 
s'applique  aux  époques  postérieures  à  1 750.  Mais  tous  les  résultats 
que  nous  en  déduirons  se  transporteront  aux  époques  antérieures 
que  la  fig,  n  représente,  en  changeant,  dans  les  formules  qui 
les  exprimeront ,  -f-  f  en  —  ^  et  -h  w  en  —  w.  11  faut  se  rappeler 
que  la  lettre  n  désigne  généralement  l'angle  E'  NE  que  l'écliptique 
mobile  forme  avec  l'écliptique  fixe ,  angle  dont  la  position  s'inter- 
vertit relativement  à  cette  dernière  quand  on  passe  de  \2ifig*  10  à 


échappée,  en  rapportant  ces  mêmes  expressions  à  la  page  299  de  mon  ou- 
vrage intitulé  :  Recherches  sur  plusieurs  points  de  l'astronomie  égyptienne.  En. 
extrayant  de  la  Mécanique  céleste  Texpression  de  w',  j'avais  omis  de  con- 
vertir en  diTision  sexagésimule  le  coefficient  de  son  second  terme  qui  affecte 
le  carré  du  slnas  d'un  arc  proportionnel  au  temps;,  je  l'avais,  en  consé- 
quence, écrit 0^,7353,  qui  est  sa  valeur  décimale ,  au  lieu  de  la  valeur  con- 
vertie o<*, 66178,  qui  est  la  véritable,  et  que  je  rapporte  ici.  Heureusement 
ce  terme  dépendant  du  carré  du  temps  n'a  qu'une  influence  secondaire  aux 
époques  que  je  considérais,  et  l'erreur  de  son  appréciation  devient  sar*- 
toBt  sans  importance  dans  les  applicittions  que  je  voulais  faire. 
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Prenant  donc  la  fi^,  lo,  j'y  considère  le  triangle  obliquangk 
NT'T".  On  y  connaît  les  deux  angles  intérieurs  formés  aux  som- 
mets T'j  T"  :  le  premier  est  180**  —  w,  le  second  «'  ;  tous  deux 
sont  donnés  par  la  théorie ,  d'après  le  temps  t.  On  connaît ,  en 
outre ,  le  côté  T'T"  ou  a',  auquel  ces  angles  sont  adjacents,  car 
on  a  vu  qu*il  s^obtient,  pour  le  temps  ^,  par  Téquation 

(!)  tanga'  =  î?^-(i=:f). 

^  '  ^  cosw 

On  a  ainsi  toutes  les  données  nécessaires  pour  calculer  les  autres 
éléments  du  triangle,  c'est-à-dire  l'angle  n  opposé  à  a',  et  les  deux 
côtés  NT',  NT",  entre  lesquels  il  est  compris.  Ce  calcul  répond 
au  quatrième  cas  des  triangles  sphériques  obliquangles  de  Le- 
gendre. 

Je  cherche  d'abord  l'angle  n  ;  il  est  immédiatement  déterminable 
par  l'équation 

cos  n  =  sin  w  sin  »'  cos  a'  -h  cos  w  cos  w'. 

Mais  sa  petitesse  prévue  ne  permet  pas  de  l'obtenir  ainsi  avec  sû- 
reté par  son  cosinus  ;  il  faut  donc  recourir  à  la  transformation 
dont  nous  avons  déjà  fait  plusieurs  fois  usage  dans  des  cas  sem- 
blables. Remplacez  d'abord  cos  a'  par  son  expression  équivalente 
I  —  2sin*-5-a',  il  en  résultera 

cos  n  =  cos  (w  —  w')  —  2  sin  (0  sin  w'  sin' ^  a'. 

Faites  maintenant  subir  une  transformation  semblable  aux  deux 
cosinus  restants,  et  vous  aurez  alors  définitivement 

(2)  sin'}«  =  sin'  j  (w  —  w'  )  +  sin  w  sin  »'  sin*|  a'. 

Cette  équation  du  second  degré  donnera  pour  n  deux  valeurs  égales 
entre  elles,  mais  de  signes  contraires.  On  prendra  la  positive  lors- 
que t  sera  positif,  et  la  négative  lorsque  t  sera  négatif.  La  pre- 
mière s'adaptera  aux^^.  10,  la  dernière  aux^^.  ii. 

116.  Après  que  l'angle  n  sera  connu  par  cette  relation  ,  les  deux 
côtés  NT',  NT",  qui  le  comprennent,  s'obtiendront  par  la  pro- 
portionnalité qui  a  lieu ,  dans  tout  triangle  sphérique ,  entre  les 
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sinus  des  angles  et  les  sinus  des  côtés  opposés  ;  car  on  aura  ainsi 


sin  a!  .      .  .    __     „       sin  a' 


(3)  sin  NT'  =  -: sin  w',         sin  NT"  = sin  «. 

sin  /?  sm  n 

AyantNT',  ajoutez-y  TT',  qui  est  Tp;  la  somme  sera  NT.  Dési- 
gnez-la par  -f-  L ,  en  faisant  généralement 

(4)  L  =  NT'4-^^; 

L  exprimera  la  distance  angulaire  du  nœud  N  au  point  équi- 
Doxial  T,  mesurée  sur  Pécliptique  fixe  de  1750.  Dans  \^>fig»  10, 
que  nous  prenons  pour  type ,  elle  se  trouve  portée  à  Toccident  du 
point  Tj  en  sens  contraire  des  longitudes  stellaires.  Puisque  nous 
attribuons  à  L  le  signe  -f-  pour  ce  cas  de  position  relative ,  le 
signe  —,  s'il  se  présentait  dans  son  expression ,  devrait  être  inter- 
prété comme  désignant  une  relation  de  position  contraire ,  c'est-à- 
dire  comme  plaçant  le  nœud  N  à  l'orient  du  point  T.  C'est  le  cas 
dela^.  II,  et  il  est  commun  à  toutes  les  époques  qui  précè- 
dent 1750. 

En  général ,  le  seul  jeu  des  signes  algébriques  adaptera  les  ré- 
sultats de  ces  formules  à  toutes  les  époques  auxquelles  on  voudra 
les  appliquer.  Les  opérations  numériques  s'effectueront  toujours 
suivant  une  même  marche,  et  l'on  pourrait  même  se  dispenser  ab- 
solument d'en  suivre  ou  d'en  diriger  l'application  par  des  figures 
spéciales.  Les  nombres  et  les  signes  diront  tout  ce  qu'on  peut  dé- 
sirer de  savoir. 

ii7.  Par  exemple ,  considérons  une  époque  postérieure  à  1 760 
€t  assez  éloignée  pour  que  -^  se  trouve  y  être  moindre  que  -h'  *  A 
en  juger  par  les  expressions  développées  de  ces  deux  quantités , 
cela  arrivera ,  comme  nous  l'avons  reconnu ,  lorsque  t  positif  sur- 
passera 772  ou  773,  et  les  conséquences  manifestes  de  ce  fait  se 
voient  dans  la^g^.  10  ter.  Mais  le  calcul  seul  les  indique  avec  la 
même  fidélité,  indépendamment  de  toute  prévision  graphique. 

Premièrement,  -^  et  r|^'  étant  tous  deux  positifs,  comme  ^,  mais 
l*  moindre  que  \p',  -^  —  ij/'  est  négatif,  et  par  suite  a'  le  devient 
«également.  Or,  dans  la  fig.  i  o ,  prise  pour  type ,  a'  représente 
l'arc  y'T"  qu'il  faut  retrancher  des  ascensions  droites  a' y  comp- 
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tées  du  point  équinoxial  T%  vers  Q',  pour  les  rapporter  au  point 
équinoxial  vrai  T'^  comme  origine,  et  les  transformer  en  ascen- 
sions droites  finales  a" ^  comptées  dans  le  même  sens.  C'est  aussi  ce 
que  dit  la  formule  générale 


fl"  =r  a'  -w  a', 


que  nous  avons  établie  page  i46>  sur  cette  même  figure,  en  y  con- 
sidérant a'  comme  positif.  Si  donc  a'  devient  négatif,  cela  nous 
apprendra  qu'il  devient  additif  aux  a',  au  lieu  de  soustractif,  pour 
former  les  a"  ^  ce  qui  devra  lui  attribuer  aussi  une  relation  de  sens 
inverse  autour  de  T',  son  origine  propre,  et  le  porter,  non  à  To- 
rient ,  mais  à  l'occident  de  ce  point.  Toutes  ces  particularités  se 
voient,  en  effet,  réalisées  dans  lay%.  lo  ter^  construite  pour  ce 
cas  spécial  ;  mais  elles  se  décèlent  par  le  seul  jeu  des  signes  algé- 
briques ,  indépendamment  de  son  secours. 

Dans  ce  même  cas ,  t  étant  positif,  n  l'est  ainsi  par  convention. 
Ainsi  les  arcs  NT%  NT"  deviennent  négatifs.  Le  premier  se  sous- 
trait donc  de  ^*  positif  pour  former  L  dans  l'expression  générale 

L  =  NT'-f-f. 

C'est  encore  ce  que  réalise  notre  >Sg'.  \o  ter\  mais  NT%  devenu 
ainsi  négatif,  se  trouve  toujours  moindre  que  ^\  en  sorte  que  L 
reste  positif,  c'est-à-dire  que  l'arc  NT  ou  L,  compté  du  point  T 
sur  l'écliptique  fixe ,  conserve  la  même  position  relative  qui  lui 
était  attribuée  dans  la  figure  type,  et  porte  encore  le  nœud  N  à 
l'occident  de  ce  point,  comme  il  l'était  alors.  C'est,  en  effet,  ce 
que  montre  hifig.  lo  ter, 

il 8.  Prenons  maintenant  pour  second  exemple  une  époque  an- 
térieure à  1750;  cela  supposera  t  ei  n  négatifs  tous  deux.  Ce  seul 
changement  de  signe  nous  donnera  toutes  les  particularités  propres 
à  ce  cas,  représenté  dans  \t%fig,  ï  1. 

Premièrement,  4f  et  >p'  deviennent  tous  deux  négatifs,  comme/. 
La  situation  de  ces  arcs  autour  du  point  T»  qui  leur  sert  d'origine, 
s'intervertit  donc,  comparativement  à  ce  qu'elle  était  dans  la 
fig,  10.  C'est ,  en  effet ,  ce  que  l'on  voit  sur  la^^.  1 1 . 

Par  suite ,  ^^  —  ij/'  devient  négatif,  ce  qui  rend  pareillement  né- 
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gadf  a',  représenté  par  x'T"  dans  nos  figures.  La  position  de  cet 
arc  autour  de  son  origine  T'  devient  donc  inverse  de  ce  qu'elle 
était  dans  la  figure  type  10 ,  c'est-à-dire  qu'il  est  occidental  à  T' 
aa  lieu  de  lui  être  oriental.  En  conséquence  il  s'ajoute  aux  ascen- 
sions droites  af  pour  former  les  ascensions  droites  a'%  au  lieu  de 
s'en  retrancher,  comme  précédemment  ;  c'est  encx>re  ce  que  l'on 
voit,  fig.  1 1 .  Mais  l'expression  analytique  de  a"  en  a\  établie  sur 
la  figure  type,  découvrait  également  ce  résultat,  par  la  modifica- 
tion numérique  que  l'inversion  de  signe  de  af  y  apportait. 

Dans  ce  même  cas  de  /  négatif ,  les  expressions  des  arcs  N  T  S  N  T  '' 
restent  positives,  parce  que  n  change  de  signe  simultanément  avec  ^. 
Ainsi,  dans  l'expression  générale  de  L,  l'arc  ^'  seul  devient  négatif; 
le  signe  fiual  que  prendra  cette  expression  pour  la  valeur  donnée  et 
négative  de  t  décidera  la  position  relative  que  prendra  le  nœud  N 
autour  du  point  T.  S'il  est  positif,  ce  nœud  se  trouvera  à  l'occi- 
dent de  T9  comme  dans  la  figure  type  ;  ce  sera  le  cas  de  là  fig.  1 1 . 
S'il  est  négatif,  la  situation  du  nœud  N  autour  de  T  sera  inverse  : 
il  se  trouvera  à  l'orient  de  ce  point  ;  c'est  le  cas  de  la  fig.  1 1  bis, 
n  en  était  ainsi  au  temps  de  l'empereur  chinois  Tao ,  vers  2357 
ans  avant  l'ère  chrétienne,  ou  ^lo^j  ans  avant  1750,  comme  je 
l'ai  déjà  annoncé. 

ii9.  Les  formules  (i),  (2),  (3),  (4),  que  nous  venons  de  pré- 
parer, me  paraissent  les  plus  directes  et  les  plus  commodes  que 
l'on  puisse  employer  pour  appliquer  les  formules  générales  de  La- 
place  à  des  époques  très-distantes ,  par  exemple  à  celles  qu'attei- 
gnent les  anciennes  observations  chinoises.  On  peut  alors  en  faci- 
liter l'emploi  par  les  artifices  de  calculs  très- simples  que  nous  avons 
souvent  employés,  et  ils  se  présenteront  facilement  au  petit  nombre 
de  personnes  qui  voudraient  les  appliquer  à  cet  usage. 

120.  Je  viens  maintenant  aux  développements  analytiques.  Tout 
se  réduit  à  obtenir  ceux  des  deux  éléments  déterminatifs  /i  et  L , 
en  fonction  du  temps  f ,  comme  nous  avons  formé  celui  de  a'.  On 
7  parvient  très-aisément  de  la  manière  suivante ,  en  admettant  de 
même  que  ces  développements  devront  être  restreints  aux  termes 
qui  contiennent  les  deux  premières  puissances  tett^. 

Prenant  toujours  comme  type  la  fig.  10 ,  construite  pour  le  cas 
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de  t  positif,  j'y  représente,  de  même  que  précédeniiiient,  T^irc  NT 
ou  TN  par  +L,  en  lui  attribuant  le  signe  positif  quand  il  est 
situé)  comme  dans  cette  figure ,  à  l'occident  de  T-  Considérant 
alors  le  triangle  NT'T'S  le  côté  NT'  aura  pour  expression  ana- 
lytique L  —  ^j  et,  puisque  l'on  y  contiaît  les  deux  angles &)', 
i8o<* —  û>,  avec  le  côté  adjacent  TT'  ou  a',  la  valeur  de  L  — ^Jf 
se  déterminera  directement ,  en  fonction  de  ces  données ,  par  la 
formule  suivante,  qui  se  tire  du  quatrième  cas  des  triangles  obli- 
quangles  de  Legendre ,  en  y  introduisant  les  expressions  des  angles 
intérieurs  de  notre  Jlg,  lo  : 

,^        ,.  sina'sinw' 

tang(L  — ^p)  =  -— y 


cos  &>  sm  u  —  cos  b>  sm  (»  cos  a 


Mais  la  proportionnalité  des  sinus  des  angles  aux  sinus  des  côtés 
opposés  donne  encore  le  côté  NT'  ou  L  —  i]^  par  une  relation  d'une 
autre  forme ,  qui  est 


sina'sino)' 


sin  (L  —  ^)  = : ?     d'où     sin  n  sin  (L  —  •^)  =  sin  a'  sin  w'. 

Remplacez  le  produit  sin  a'  sin  w',  dans  la  première ,  par  sa  valeur 
tirée  de  celle-ci,  vous  aurez  sin  //  cos  (L  —  ^)  linéairement  ;  comme 
vous  avez  déjà  sin  n  sin  (L  —  ■»}/),  ce  sera 

sin  n  cos  (L  —  ■«!')  =  cos  w'  sin  w  —  cos  u  sin  w'  cos  a'. 
Faites ,  par  abréviation , 

sin/2sin(L  — ^j*)  =  A,         sin  «  cos  (  L  —  ;{;)  =rB. 

Vous  aurez,  en  développant  les  premiers  membres , 

sin  n  sin  L  cosip  —  sin  n  cos  L  sin  ^{;  =  A , 
sin  n  cos  L  cosij^  -|-  sin  /i  sin  L  sini}*  =  B. 

Formez  A  cos-»]'  H-  B  sinnp ,  vous  aurez  sin  n  sin  L  isolément;  for- 
mez ensuite  —  A  sin  >|/  -H  B  cos  ^^ ,  vous  aurez  sin  n  cos  L  ;  rem- 
placez alors  AetB  par  leurs  valeurs,  puis  écrivez  i  —  asin'ja', 
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au  lieu  de  cos  a',  vous  trouverez  définitivement: 

(5)  sin  /i  sin  L  =  sin  (ta  —  g*')  sin  ^  -h  sin  a'  sin  »'  cos  ^ 

-h  2  cos  6)  sin  »'  sin  ^  sia'|a'y 

(6)  sin  n  cosL  =  sin  (»  —  w')  cos  \|;  —  sin  a'  sin  »'  sin  \|; 

a  cosb)  siuft)'  cosi)/  sin'-f  a\ 


Les  seconds  membres  sont  composés  de  quantités  toutes  calcula- 
bles, quand  t  est  donné.  Supposez  ce  calcul  effectué.  £n  divisant 
la  première  équation  par  la  seconde ,  sin  n  disparaîtra ,  et  vous 
aurez  tang  L ,  d'où  vous  déduirez  L  ;  celui-ci  étant  connu ,  vous 
obtiendrez  sin/i ,  puis  n  par  l'une  ou  l'autre  des  deux  équations. 
TangL  admet  pour  L  deux  valeurs,  dont  la  forme  relative  est  L 
et  i8o°-f-L.  Mais  Tindéterminalion  se  lèvera  en  choisissant  tou- 
jours celle  dont  le  sinus  et  le  cosinus,  substitués  dans  les  deux 
équations,  s^accordent  à  donner  sin  n  de  même  signe  que  t; 
conséquemment ,  positif  pour  les  époques  postérieures  à  i75o, 
fiS'  10  ;  négatif  pour  les  antérieures ,  T^'*  n»  Ou  bien  encore,  on 
arrivera  aux  mêmes  résultats  en  interprétant  les  valeurs  positives 
ou  négatives  de  tangL,  par  des  arcs  de  mêmes  signes,  toujours 
moindres  qu'un  quadrant  du  cercle ,  portant  les  positifs ,  sur  l'é- 
cliptiquefixe  ,  à  Toccident  de  T,  les  négatifs  à  l'orient  de  ce  point. 
Au  reste ,  il  ne  s'en  présentera  de  cette  dernière  sorte  que  dans  les 
applications  qui  remonteraient  jusque  vers  deux  mille  ans  avant 
l'ère  chrétienne ,  ou  au  delà. 

121.  Les  expressions  auxquelles  nous  venons  de  parvenir  sont 
rigoureuses  ;  mais  il  va  nous  être  facile  de  les  restreindre  aux  seuls 
termes  des  seconds  membres  qui  ne  contiennent  que  les  deux  puis- 
sances du  temps  t.  Cette  restriction  n'a  pas  seulement  pour  but  de 
les  assimiler  aux  développements  déjà  obtenus  de  ^,  ij^',  o»,  w'  ;  elle 
nous  fournira ,  en  outre ,  une  vérification  très-utile  de  ces  déve- 
loppements mêmes,  comme  je  le  dirai  dans  un  moment. 

Pour  cela,  je  remarque  d'abord  que  ip,  ^^  »  —  «'et  a'  sont  pat 

eux-mêmes  de  l'ordre  t.  Cela  est  évident  pour  les  trois  premières 

quantités,  d'après  leur  forme,  soit  complète,  soit  développée, 

,    suivant  les  puissances  de  t.  Quant  à  «',  cela  résulte  de  ce  qu'il  est 
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donné  parTéquation 

cosw 

En  conséquence,  ne  voulant  conserver  que  les  termes  qai  con- 
tiennent les  deux  premières  puissances  de  ^,  on  pourra,  on  devra 
même  remplacer  sin  \|;,  sin  y  y  sin  (w  —  «'  ) ,  sin  a',  tang  a',  sin  {  a', 

re^ctivement  P^  ^/'  jjî?»     ^^./    >  R^'  ^R^'        ®'*°*      ^^^° 

du  cercle  plié  en  arc  et  exprimé  en  secondes  de  degrés  d'une  gra- 
duation identique.  On  remarquera,  en  outre,  que  Tangle  w  ne 
commence  à  différer  de  oi)»  que  dans  les  termes  de  Tordre  t^;  d'où 
il  suit  qu'on  devra  le  remplacer  par  &>o  dans  tous  les  termes  de  nos 
expressions ,  où  il  est  associé  par  son  sinus  ou  son  cosinus  à  des 
facteurs  qui  sont  déjà  de  Tordre  /.  Par  exemple ,  dans  cet  ordre 
d'approximation ,  l'expression  de  tang  a'  devra  être  restreinte  à 

COSb>o 

enfin ,  dans  les  produits  où  sin  w'  entre  isolément  comme  facteur, 
on  décomposera  l'angle  »'  en  &>o  —  (b>o  —  a>') ,  ce  qui  donnera  d'a- 
bord rigoureusement 

sin  «'  =r  sin  «o  —  cos  «o  sin  (wo  —  w' )  —  2 sin  Wo  sin^l  («o  —  w') > 
et ,  entre  les  limites  de  notre  approximation , 

sin«'  =  smwo— cos<^o^— g^ — -  —  ysm^oi    \,f     )  • 


Mais ,  comme  dans  tous  les  produits  dont  sin  f»'  fait  partie ,  il  se 
trouve  associé  à  des  facteurs  qui  sont  déjà  de  Tordre  r ,  le  troisième 
terme  du  second  membre  devra  être  supprimé ,  parce  qu'il  en 
donnerait  de  Tordre  <^ 

Ces  préparatifs  étant  faits ,  je  considère  d'abord  l'expression  de 
sin  71  sin  L. 

Son  premier  ternie  -f-  sin  (w  —  w')  sin  «ip  a  ses  deux  facteurs  de 
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l'ordre/;  il  devra  être  réduit  à 

(top— m')  ^ 

Dans  le  deuxième  H-  sin  a'  sin  w'  cos>I^,  sin  a'  est  déjà  de  Tordre  f . 
Il  faut  donc  y  remplacer  cos  -^  par  +  i ,  et  sin  u'  par  les  deux 
premiers  termes  de  l'expression  formée  tout  à  l'heure.  Ce  produit , 
ainsi  restreint ,  se  change  donc  en 

.  (illV)tan^«         (^o-^m^-V) 

Le  terme  suivant,  ayant  pour  facteur  sin  -^  sin' y  a',  est  par  lui- 
même  de  Tordre  t^  et  doit  être  supprimé  dans  notre  approximation. 
Rassemblant  donc  les  deux  premiers ,  ^  disparait  de  la  portion 
divisée  par  R"%  et  Ton  a ,  en  définitive , 

(5)  sm  /ï  sm  L  =  '^  ^/    tang  ««  -f-  ' ^,,,        - 

Il  ne  reste  plus  qu*à  introduire  dans  le  second  membre  les  valeurs 
k'^—y  et  de  Wo  —  »',  tirées  des  développements  que  nous  avons 
formés,  puis  d'effectuer  les  opérations  indiquées ,  en  ne  conservant 
dans  les  produits  obtenus  que  les  seuls  termes  qui  contiennent  t 

o\xtK 

Je  traite  maintenant  de  la  même  manière  l'expression  de 
sin  n  cos  L. 

Dans  son  premier  terme  4-  sin(w — &>')  cos\p,  le  facteur  sin  (« — »') 
^t  de  l'ordre  t,  H  faut  donc  y  remplacer  cos  ^  par  l'unité ,  dont  il 
ne  diffère  que  par  des  quantités  de  Tordre  t^  ;  alors  ce  terme  s« 
réduit  à 

R" 

Ici  il  ne  faut  pas  omettre  de  conserver  dans  &>  le  terme  en  t^  qui 
o'est  pas  atténué  par  des  facteurs  de  Tordre  t, 

Les  deux  termes  suivants  de  sin  n  co&  L  contiennent  chacun  deux 
facteurs  qui  sont  déjà  individuellement  de  Tordre  t.  Il  faudra  donc 
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y  restreindre  les  autres  aux  portions  de  leurs  valeurs,  qui  sont 
indépendantes  de  t;  alors  ils  formeront  en  somme 

-^  ^l  ^^tanga)o4-|^^  ^J  ^  tang^o, 
ou ,  en  réduisant , 


ce  qui  donnera ,  en  définitive , 


tangw,; 


(6)      sin/^cosLr^^-^--i^^^^^.l;      ^-tang^o. 


V 


Il  ne  reste  plus  qu'à  effectuer  les  opérations  numériques  indiquées, 
en  les  restreignant  aux  termes  en  ^  et  ^^ 

122.  Pour  faire  ce  calcul  avec  les  développements  de  >[/,  y,  «  et  w' 
rapportés  plus  haut ,  il  faut  employer  la  valeur  de  R''  propre  à  la 
grad nation  sexagésimale  dont  le  logarithme  tabulaire  est  5 , 3 1 44^^  ^  ' 
en  le  bornant  aux  sept  premières  décimales ,  comme  on  le  pratique 
habituellement.  Mais ,  en  outre ,  sin  n  se  trouvant  être  de  Tordre  ty 
on  doit,  dans  le  même  système  d'approximation,  le  remplacer 

par— 7^.  Gela  fait  disparaître  un  des  facteurs  ^77  des  deux  membres 
B.  B. 

de  chaque  équation  comme  leur  étant  commun.  L'angle  n  s'y  pré- 
sente exprimé  en  secondes  de  degré  ^  et  Ton  a 

(5)  «  sin  L  =  (+  -f  )  tango.„  -4-  ^-^^-^A', 

(6)  «cosL  =  <.-«'-i(i±i^iSl=li^tang«.. 

Il  ne  reste  plus  qu'à  remplacer,  dans  les  seconds  membres,  les 
quantités  littérales  par  leurs  valeurs  numériques  tirées  des  déve- 
loppements de  ^,  y  y  w,  w',  rapportés  plus  haut,  en  ne  prenant  de 
chacune  de  ces  valeurs  que  les  portions  qui ,  substituées ,  peuvent 
donner  des  termes  contenant  la  première  ou  la  deuxième  puissance 
du  temps  t.  On  obtiendra  ainsi  les  produits  n  sin  L,  n  cosL,  sous 


PHYSIQUE.  l'J^ 

la  forme  gt-^-kt^^  ê''^-+-  ^''^  Or  c'est  précisément  sous  cette  forme 
restreinte  qu'on  les  conclut  immédiatement  du  calcul  des  inégalités 
séculaires  produites  parles  attractions  des  planètes ,  pour  les  intro- 
duire dans  les  expressions  approchées  de  ^,  ^',  w,  w'.  Donc, 
lorsque  ces  dernières  sont  numériquement  données  dans  un  travail 
théorique  sur  la  précession ,  si  Ton  en  extrait  les  valeurs  de  n  sin  L 
et  de  n  cos  L ,  par  les  équations  (5)  et  (6) ,  en  n'y  conservant  que  les 
deux  premières  puissances  du  temps  f,  on  devra  retrouver  ainsi  leurs 
quatre  coefficients  identiquement  tels  que  la  théorie  des  attractions 
planétaires  les  avait  fournis ,  du  moins  lorsqu'ils  auront  été  in- 
troduits dans  les  développements  de  ij/,  ^y  w,  w'  par  un  calcul 
numérique  exact,  et  que  les  nombres  résultants  n'auront  pas  été 
ultérieurement  modifiés,  soit  pour  les  mieux  adapter  aux  observa- 
tions, soit  pour  les  envelopper  empiriquement  dans  des  formes 
périodiques  d'une  application  plus  étendue.  Car,  si  Ton  prend  ces 
développements  sous  leur  forme  littérale ,  et  qu'on  leur  applique 
les  équations  (5)  et  (6)  avec  les  restrictions  qu'elles  supposent ,  les 
expressions  primitives  de  n  sin  L  et  de  /i  cos  L  en  ressortent  sous 
cette  même  forme ,  comme  devait  le  faire  prévoir  la  légitimité  des 
raisonnements  que  nous  avons  employés  pour  les  établir. 

125.  Lorsque  l'on  traite  ainsi  les  développements  numériques 
tirés  des  formules  générales  de  Laplace ,  et  que  j'ai  rapportés  plus 
haut,  on  trouve 

(5)  «  sin  L  =  -f-  o", 08184  787  ^  -+-  o", 00002  06461  2t\ 

(6)  71  cos  L  =:~h  o",52i  14  io4^ — o",ooooo  735196  f*.  > 

Ces  nombres  diffèrent  quelque  peu  de  ceux  que  Laplace  avait  fait 
calculer  par  Bouvard,  d'après  les  valeurs  imparfaitement  connues 
des  masses  des  planètes,  et  qui  sont  énoncés  en  mesures  décimales  au 
chap.  XVI,  livre  VI  de  la  Mécanique  céleste ,  page  iSy  ,  comme 
ayant  servi  à  former  les  expressions  générales  de  ^j;  ,>]>',  w,  w'  que 
j'ai  rapportées  plus  haut.  Il  n'y  a  d'identité  complète  que  pour  le 
coefHdent  de  t  dans  n  cosL,  lequel,  étant  égal  à  celui  du  même 
ordre  de  w  —  w',  représente ,  pour  l'époque  de  1 760 ,  la  diminu- 
tion annuelle  de  l'obliquité  de  l'écliptique  telle  que  Laplace  l'ad- 
mettait. On  peut  présumer  que  ces  différences  résultent  en  partie 
T.  IV.  12 
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des  mutations  que  Laplace  a  fait  subir  aux  développements  primi< 
tifs  pour  les  concentrer  sous  les  formes  périodiques  qu'il  leur  a 
données.  En  effet ,  quoique  les  phénomènes  qu'ils  sont  destinés  à 
représenter  soient  eux-mêmes  physiquement  périodiques,  comme 
on  le  conclut  de  la  nature  des  causes  mécaniques  qui  les  produisent, 
l'analyse  mathématique  n'en  obtient  jusqu'à  présent  Texpression 
que  par  des  séries  qui  procèdent  suivant  les  puissances  du  temps 
à  partir  d'une  époque  choisie  pour  terme  de  départ.  Or  les  formules 
de  Laplace  ne  sont  que  ces  mêmes  séries  changées  en  expressions 
périodiques  compatibles  avec  la  nature  physique  des  phénomènes 
considérés ,  et  numériquement  équivalentes  dans  l'intervalle  de 
temps  que  les  termes  calculés  peuvent  embrasser  avec  une  exac- 
titude suffisante.  Il  est  donc  concevable  que  ces  termes  se  trouvent 
quelque  peu  modifiés  quand  on  les  dérive  de  ces  transmutations 
par  une  déduction  rigoureuse.  Quoiqu'il  y  ait,  sans  doute,  une 
sorte  d'empirisme  dans  l'extension  d'application  que  la  transfor- 
mation opérée  ainsi  par  Laplace  leur  a  donnée ,  néanmoins  les  for- 
mules résultantes,  obtenues  par  ce  procédé,  se  sont  trouvé  très-bien 
reproduire  toutes  les  observations  les  plus  anciennes  auxquelles  on 
a  pu  les  comparer.  C'est  pourquoi  j'ai  cru  devoir  conserver  ici  les 
expressions  (5)  et  (6)  telles  qu'elles  en  dérivent  numériquement; 
sauf  à  donner  plus  tard,  comme  je  le  ferai,  celles  qu'on  peut  con- 
clure aujourd'hui  des  notions  supposées  moins  inexactes  que  Ton 
possède,  sur  les  masses  des  planètes  et  sur  les  variations  séculaires 
de  leurs  éléments.  Adoptant  donc  provisoirement  ces  expressions 
(5)  et  (6)  comme  offrant,  si  l'on  veut,  une  sorte  de  représentation 
expérimentale  des  mouvements  de  l'écliptique ,  je  vais  développer 
les  notions  qu'elles  en  donnent  pour  les  temps  antérieurs  et  pos- 
térieurs à  l'époque  de  lySo,  qui  nous  sert  de  point  de  départ. 

124.  Si  l'on  divise  ces  équations  membre  à  membre ,  n  dispa- 
raît d'une  part,  et  un  des  facteurs  t  de  l'autre  ;  alors  on  en  tire 

-  0,08184787  -t- 0,0000206461  2 f 

0,521  i4io4  —  0,0000073518  6  f 

Je  supprime  dans  les  coefficients  numériques  l'indice  qui  spécifiait 


PHYSIQUE.  1  ■jg 

les  secondes  de  degré,  parce  qu'il  devient  inutile,  étant  commun 
aux  deux  termes  du  rapport. 

Si ,  au  contraire ,  on  élève  chaque  membre  des  deux  équations 
au  carré,  puis  qu'on  ajoute  ces  résultats  ensemble,  ce  sera  L  qui 
disparaîtra,  et  l'on  aura  isolément  /z^  De  là  on  tirera  /z,  en 
extrayant  la  racine  carrée  algébrique  de  la  somme  ainsi  formée , 
ce  qui  se  fera  en  y  appliquant  la  formule  du  binôme  pour  les  puis- 
sances fractionnaires  ;  mais  il  faudra  pousser  cette  extraction  jus- 
qu'aux termes  de  l'ordre  /%  pour  que  les  valeurs  numériques  que 
Ton  en  déduira  s'accordent  suffisamment,  dans  les  applications, 
avec  celles  qu'on  tirerait  des  équations  (5)  et  (6)  en  y  introduisant 
les  valeurs  de  L  conclues  de  tang  L.  A  cet  effet ,  je  prends,  par 
abréviation  ,  nslnh  et  n  cos  L  sous  les  formes  littérales 

n  sinh:=  gt -h  A t"^,        w  cosL  urg'V-f- XV'; 

et  en  opérant  comme  je  viens  de  le  dire ,  je  trouve 

Il  ne  reste  plus  qu'à  remplacer  les  symboles  littéraux  par  leurs 
valeurs  numériques,  exprimées  ici,  comme  primitivement,  en 
secondes  de  degré,  et  l'on  obtient  l'expression  suivante,  au-dessus 
de  laquelle  je  place  les  logarithmes  de  chacun  de  ses  coefficients , 
afin  que  Ton  puisse  aisément  l'appliquer  aux  valeurs  données  de  ^: 

[7 , 7  222464J  [6 ,  6o84653]  [i^,643o856  ] 

n=-h  o",527529f  —  o'',ooooo4o5962^  4-  o",ooooo 0000439628/». 

Entre  les  limites  de  temps  auxquelles  ces  expressions  de  tang  L  et 
de  n  peuvent  être  appliquées  sans  sortir  des  conditions  d'approxi- 
mation d'où  elles  sont  déduites ,  elles  confirment  tous  les  résultats 
généraux  que  j'ai  annoncés. 

i2S.  Je  considère  d'abord  le  développement  de  n ,  parce  que 
sa  forme  le  rend  immédiatement  applicable ,  sans  ambiguïté ,  aux 
valeurs  données  de  t.  Pour  toute  l'étendue  qu'elles  peuvent  em- 
brasser dans  les  applications  effectives,  et  même  fort  au  delà  ea- 

12- . 
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core,  il  donnera  n  de  même  signe  que  ty  conséquemment  négatif 
pour  les  époques  antérieures  à  1750,  positif  pour  les  postérieures. 
Ceci  est  conforme  à  nos  conventions  fondamentales.  On  voit,  en 
outre,  par  le  signe  du  terme  en  f^y  qu'à  égale  distance  de  lySo, 
les  valeurs  négatives  de  n  seront  numériquement  un  peu  plus 
grandes  que  les  positives. 

126.  La  valeur  de  Tare  L  conclu  de  sa  tangente  admet  une 
double  interprétation  ;  Talternative  devra  se  décider,  par  la  con- 
dition que  sin  L  et  cosL,  introduits  dans  les  équations  (5)  et  (6j, 
y  fassent  résulter  n  de  même  signe  que  t.  Or,  pour  toutes  les  va- 
leurs de  t  auxquelles  les  applications  peuvent  légitimement  s*é- 
tendre,  on  obtiendra  constamment  cet  accord  en  prenant  toujours 
Tare  L  moindre  que  go'',  et  lui  donnant  le  signe  de  tangL.  Les 
valeurs  positives  de  L  se  porteront  en  construction  à  l'occident  de 
l'origine  fixe  T»  les  négatives  à  l'orient  de  ce  point. 

127.  Plaçons-nous  tout  d'abord  aux  limites  extrêmes  de  ces  der- 
nières, en  faisant  t  =  —  4'^?  >  ce  que  j'ai  dit  convenir  à  l'époque 
de  l'empereur  chinois  Yao  \  cette  valeur  de  t  donnera 

L  =  — o°i8'22",         /2=:  — o«37'44". 

La  valeur  de  n  est  conclue  des  équations  (5)  et  (6) ,  combinées  avec 
la  valeur  de  L.  Le  développement  de  n  donne  1"  de  plus,  ce  qui 
montre  qu'il  ne  présentera  plus  de  différence  appréciable  pour  des 
valeurs  négatives  de  t  moindres.  L  étant  négatif  se  construit  à 
l'orient  de  T,  comme  on  le  voit,  fig,  1 1  bis.  C'est  le  résultat  que 
j'ai  annoncé  page  1 35. 

£n  effectuant  le  calcul  de  L  et  de  /z  par  la  méthode  rigoureuse 
exposée  page  173,  avec  les  éléments  de  la  précession  exprimés 
sous  les  formes  périodiques  que  Laplace  leur  a  données ,  on  trouve 

L  =  -  o"  58'  25",         /î  =  —  o«  37'  39". 

La  valeur  de  n  est  presque  la  même  que  par  les  développements 
approximatifs;  mais  la  valeur  de  L  est  sensiblement  différente, 
quoique  de  même  signe  ;  elle  met  le  nœud  N  un  peu  plus  à  l'orient 
(W  T.  On  peut  aisément  comprendre  que ,  pour  de  si  petites  incli- 
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naisons  du  plan  mobile  sur  le  plan  fixe  auquel  on  le  rapporte  ,  la 
détermination  du  nœud  est  particulièrement  susceptible  d'incerti- 
tude. Au  reste ,  c'est  par  une  transformation  empirique  des  déve- 
loppements donnés  par  l'analyse  que  les  expressions  périodiques 
de  Laplace  ont  été  obtenues ,  et  c'est  seulement  par  une  extension 
analogique  qu'on  peut  tenter  de  les  appliquer  à  de  si  grandes  dis- 
tances de  temps.  Toutefois  l'accord  constant  qu'elles  présentent 
avec  les  traditions  astronomiques  de  ces  époques  anciennes ,  et 
même  avec  les  rares  observations  qu'on  en  peut  retrouver,  prou- 
vent qu'elles  méritent  plus  de  confiance  qu'on  n'aurait  osé  Tespérer 
pour  des  cas  pareils ,  et  que  les  résultats  qu'on  en  tire  ne  doivent 
pas  s'écarter  beaucoup  de  la  vérité. 

La  valeur  de  t  restant  négative ,  mais  devenant  moindre  dans  ce 
sens  que  nous  ne  l'avons  tout  à  l'heure  supposée,  le  nœud  N  de 
^àfig.  11  his  se  rapproche  de  l'origine  fixe  T,  et  il  arrive  en 
coïncidence  avec  elle  lorsque  ie  numérateur  de  tang  L ,  devenant 
nul,  fait  évanouir  l'arc  L.  La  valeur  de  t  doit  donc  être  alors 

0,08184787 


0,0000206461  2 
ce  qui  donne 

logr=:  3,5981690 — ,         t= — 39641. 

Ainsi  y  selon  ce  calcul  ^  la  coïncidence  dont  il  s'agit  aurait  eu  lieu 
3964  ans  aoant  1750,  ou  2214  ans  avant  l'ère  chrétienne.  La  va- 
leur de  l'inclinaison  n ,  pour  ce  cas ,  est  immédiatement  donnée  par 
l'équation  (6) ,  puisque  cos  L  est  alors  égal  à  -+- 1  ;  et  en  la  calcu- 
lant avec  le  logarithme  de  t  que  je  viens  de  rapporter,  on  trouve 

/iz=  — o«36'2i%5. 

Â  des  époques  moins  anciennes ,  les  valeurs  négatives  de  t  étant 
moindres,  tang  L  devient  positif,  et  le  nœud  N  passe  à  l'occident 
deT,  comme  le  montre  la  fig.  11.  Il  continue  à  s'éloigner  de  ce 
point  dans  le  même  sens  à  mesure  que  t  négatif  diminue ,  et  l'in- 
clinaison n  décroit  simultanément  en  restant  aussi  de  même  signe. 
Enfin ,  t  devenant  nul,  ce  qui  nous  ramène  à  1760 ,  n  s'évanouit  ^ 
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mais  non  pas  L ,  car  l'expression  de  tang  L  se  trouve  seulement 
réduite  à  sa  portion  indépendante  de  t,  laquelle  donne 

f»„„T     _    ■    0.08184787 

d'où  Ton  tire 

Lo==-h8<>55'32'%5. 

G*est  la  distance  NT  de  nos^?^.  10  et  1 1,  par  laquelle  le  nœud  N 
passe  lorsqu'il  devient  d'ascendant  descendant,  au  moment  où 
Tangle  n  s'évanouit.  On  voit  qu'il  eist  alors  à  l'occident  de  T, 
comme  je  Tai  annoncé  page  i36,  en  attribuant  à  L  cette  même  va- 
leur. La  formule  qui  la  donne  devient  ici  tout  à  fait  exacte ,  puisque 
Ton  rend  tout  à  fait  nulle  la  variable  t ,  suivant  laquelle  sont  or- 
donnés les  développements  dont  elle  résulte. 

t  devenant  positif,  nous  entrons  dans  les  époques  postérieure» 
à  i^So.  A  mesure  que  sa  valeur  augmente  dans  ce  sens ,  l'inclinai- 
son /z,  qui  avait  été  négative  jusqu'alors ,  recommence  à  croître  en 
devenant  positive.  Simultanément  le  nœud  N ,  devenu  descendant, 
comme  laLjig.  lo  le  montre,  s'éloigne  de  plus  en  plus  de  l'origine  T 
vers  l'occident.  Si  l'on  suppose ,  par  exemple ,  ainsi ,  t  ==  H-  4ooo, 
ce  qui  dépasse  toutes  les  prévisions  auxquelles  ces  formules  puissent 
être  légitimement  appliquées ,  elles  donnent 

L  =  +  i8<» 29' 22'^5 ,         /z  =  -f.  o«  34'  34". 

Ce  dernier  cas ,  joint  aux  précédents ,  complète  là  démonstration 
des  déplacements  de  l'écliptique  mobile,  dans  toute  l'amplitude 
des  temps  que  les  applications  peuvent  embrasser. 

128.  On  peut  désirer  d'avoir  L  développé  explicitement  en  série 
suivant  les  puissances  de  t,  comme  nous  avons  obtenu  n.  Pour  y 
parvenir,  je  représente  généralement  L  par  Lo4-  ^,  L©  désignant 
sa  valeur  quand  e  est  évanouissant,  et  x  étant  une  quantité  de  signe 
quelconque ,  développable  suivant  les  puissances  ascendantes  de  t. 
Ceci  convenu ,  je  substitue ,  comme  précédemment ,  des  lettres  aux 
divers  coefficients  numériques  qui  entrent  dans  tangL,  c'est-à-dire 
que  je  fais 

tangLo  =  |-„  tangL  =r|^—p^: 
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alors ,  puisque  x  doit  être  L  —  Lo  par  supposition ,  j*ai ,  en  for- 
mant l'expression  de  sa  tangente , 

tang:c=    tang  L -^  tang  Lp  , 
^  1  H-  tang  L  tang  Lo' 

et)  en  remplaçant  les  éléments  du  second  membre  parleurs  exprès* 
sions  littérales ,  j'obtiens ,  après  quelques  réductions  faciles, 

tangx= .    ~.^...    — 77— 

La  valeur  de  x  peut  être  développée  en  une  série  très-rapidement 
convergente.  Pour  cela ,  calculez  les  deux  quantités  auxiliaires 

et  qui  donnera 

mt 
tangj:  = 


I-HfA^ 


alors ,  si  l'on  veut  étendre  l'opération  aux  trois  premières  puis- 
sances de  t^  comme  tangx  est  de  l'ordre  ty  il  faudra  prendre 

» 

—  =  tang  a:  —  j  tang  ^x  \ 

et,  en  développant  Fexpression  de  tang  x  suivant  les  puissancea^ 
ascendantes  de  t  par  la  division ,  on  aura 

Il  ne  faut  plus  que  remplacer  les  symboles  littéraux  par  leurs  va- 
leurs numériques  jointes  à  leurs  signes  propres ,  puis  ajouter  x  à  Lo, 
pour  compléter  L.  Employant  donc  ainsi  celles  que  nous  avons 
tirées  plus  baut  des  formules  de  Laplace,  on  trouvera  pour  L 
l'expression  suivante,  au-dessus  de  laquelle  j'écris  les  logarithmes 
des  coefficients  numériques,  pour  qu*on  puisse  aisément  l'appliquer: 

[0,9253594]         [5,8115978]  [9,6210369] 

I'  =^  Lo  +  &",4209i 8 1  -h  o'^ 00006  48034  f^  —  o'Vooooo  ooo46  78659 1^. 
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Il  faut  se  rappeler  que  Ton  a    . 

Lo=8°55'32",5. 

Pour  éprouver  la  portée  de  ce  développement ,  prenons 

logf  =  3,5981690—-,         ^=  —  39641. 

Nous  avons  reconnu  que  cette  valeur  de  t  fait  évanouir  L ,  et  met 
le  point  T"  en  coïncidence  avec  T  ;  or,  en  effectuant  le  calcul 
avec  son  logarithme,  on  trouve 

L  ==  Lo  —  33383'',23  -f-ioi8^44  — 26o",34  =  Lo—  32io4",45, 

ou  enfin 

L  =  8°55'32",5  —  8«55'4%45  =  -f-  ooo'28",o3. 

Ainsi,  à  cette  grande  dbtance  de  temps ,  les  termes  du  développe- 
ment qui  ont  été  négligés  ne  produisent  qu'une  différence  totale  de 
28'^, o5.  De  là  on  peut  conclure  avec  assurance  que ,  pour  des 
valeurs  de  t  moindres,  c*est-à-dire  pour  des  époques  moins  éloi- 
gnées de  1750,  les  valeurs  de  L  déduites  de  Fapproximation  pré- 
cédente n'offriront  plus  que  des  différences  négligeables  avec  celles 
que  donnerait  l'expression  exacte  de  tang  L.  £n  effet,  si  Ton  sup- 
pose, par  exemple ,  f =100,  ces  deux  modes  d'évaluation  diffèrent 
seulement  de  o'^,oo26,  et  pour  des  intervalles  de  cet  ordre,  où 
la  précision  devient  nécessaire,  on  l'obtient  plus  aisément  parla 
série  que  par  le  calcul  direct. 

129.  Je  vais  maintenant  effectuer  deux  autres  déterminations, 
qui  nous  seront  ultérieurement  utiles.  La  première  est  de  l'arc  NT"> 
qui ,  dans  nos  constructions,  mesure  sur  Técliptique  mobile  la  dis- 
tance du  nœud  N  au  point  éqninoxial  actuel  T'%  propre  à  chaque 
époque.  Prenant  pour  type  de  raisonnement  lajig»  10  relative  aux 
époques  postérieures  à  1 760 ,  je  désigne  cet  arc  NT"  par  Hr  L", 
comme  j'ai  déjà  désigné,  sur  l'écliptique  fixe,  son  analogue  NT 
par  L  ;  et ,  de  même  aussi ,  je  lui  attribue  le  caractère  positif  quand 
il  se  trouve  situé  à  l'occident  de  T,  comme  notre yTg'.  10  le  montre. 
Ceci  convenu ,  du  point  T'^  je  mène  l'arc  de  grand  cercle  T"P"» 
perpendiculaire  à  l'écliptique  fixe.  TP"  sera  Y  par  définition,  et, 
puisque  NT  est  L ,  NP"  sera  L  —  xp' ;  alors,  dans  le  triangle  rec- 
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taiigleKT''P''  ainii  formé,  Tare  NT"  ou  L"  est  hypoténuse,  et 
l'angle  en  N  est  rinclinaison  de  Tédiptique  mobile  sur  Técliptique 
fixe,  que  nous  ayons  nommée  /i.  Ces  circonstances  rentrent  dans 
le  cinquième  cas  des  triangles  sphériques  rectangles  de  Legendre , 
et,  en  l'y  appliquant ,  on  aura 

tang(L  — y) 
tangL"  =  — 2i IJ. 

^  cos  n 

D'après  cette  relation,  si  Tangle  n  était  tout  à  fait  nul,  U'  serait 
égal  à  L  —  Tp'  ;  mais ,  puisque  n  est  fort  petit ,  L"  —  (L  —  ^j/'  ) 
doit  être  une  fort  petite  quantité.  Profitant  de  cette  remarque,  je 
forme  l'expression  de  sa  tangente  en  fonction  des  deux  arcs  qui 
la  composent ,  ce  qui  donne 

tangFL"  -  (L  -  V)]  =  ^angU^  -  tang(L-^  >|>0 
^bl^        K^      YJJ       n-tangL"tang(L-y) 

Je  remplace  alors  tang  lu"  dans  le  second  membre  par  sa  valeur 
tout  à  llieure  obtenue  ;  et ,  après  quelques  réductions  faciles ,  je 

trouve 

tang[L"->-(L~4.M1=      sin^/isin  2(L  ^  >|.0 
^*-  ^         ^^''       I— 2sin»i/îcos'(L  — f) 

L'excessive  petitesse  de  Tangle  n  dans  les  applications  aux- 
quelles ces  formules  sont  destinées ,  permet  d'y  négliger  tous 
les  termes  qui  ont  pour  facteurs  des  puissances  de  sin  n  supérieures 
aux  deux  premières ,  lorsqu'ils  ne  sont  pas ,  d'ailleurs ,  occasion- 
nellement agrandis  par  de  très-petits  diviseurs.  Conformément  à 
eette  r^le ,  que  Ton  suit  dans  toute  la  partie  analytique  de  la 
théorie  actuelle ,  on  doit  supprimer  ici,  au  dénominateur  du  second 
membre  de  notre  équation ,  le  terme  qui  est  multiplié  par  ûv}\n  ; 
6t,  par  le  même  principe ,  on  peut ,  aux  numérateurs  des  deux 
membres,  remplacer  tang  [L''  —  (L  —  i^')] ,  ainsi  que  sin'-J-zi,  par 

îes  rapports  ^ ^, — ^>  t^^,'  Usant  donc  de  cette  facidté  , 

puis  dégageant  L",  on  a  enfin 

L''  =  L~f4-:^^,sin2(L~f). 
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£n  calculant  les  valeurs  du  terme  correctif  par  les  formules  com- 
plètes pour  divei'ses  époques  anciennes ,  j*ai  obtenu  les  résultats 
contenus  dans  le  tableau  suivant  : 


DÉSIONATIOn 

des 
époques. 

AintiBS 
antérieures 

à  rère 
chrétienne. 

VALBCaS 

de<. 

▼ALBUaS 

de^' 
calculées. 

▼ALBCaS 

deL 
calculées. 

▼ALBUaS 

de  n 
calculées. 

YALEOU 

du  terme 

Yao 

2357 

IIOO 

275 

-4107 
— 285o 

—2025 

— 56*35.58 
—3g.  23. 32 

—28.  2.11 

—0.58.25 
H-a.io.îg 

+4. 16. 19 

—0.37.38,7 
— 0.25.44>5 

—0.18.   7,6 

+  .^,76 

Tcheou-Kong. 

Ptolémée  Phi- 
ladephe 

-+-11,86 
-f-  i,3o 

On  voit  combien  le  terme  correctif,  dépendant  de  n\  est  faible 
dans  toutes  ces  applications.  Sa  valeur  décroît  à  mesure  qu'on  se 
rapproche  de  i']5o,  suivant  un  rapport  un  peu  plus  rapide  qiie 
celui  des  t^;  mais  elle  convei^e  vers  ce  rapport,  et  finit  par  s'y 
accorder  quand  on  néglige  les  puissances  de  /supérieures  à  celle-là. 
En  elTel,  n  est  par  lui-même  de  Tordre  /,  ainsi  que  y.  Si  l'on 
veut  s'arrêter  à  cette  limite  d'approximation ,  il  faut  faire  y  nul 
sous  le  signe  sinus.  Notre  terme  correctif  devient  alors 


Tz'sinL  cosL 

r'^ 


ou 


n  sin  L .  n  cos  L 


Ainsi  restreints ,  ses  facteurs  variables  se  trouvent  être  les  deux 
termes  de  n  sin  L  et  de  /i  cos  L ,  qui  sont  de  Tordre  f;  il  est  donc 
lui-même  de  Tordre  r*. 

J'ai  annoncé  que  la  théorie  de  l'attraction  donne  directement 
l'expression  de  ces  produits  sous  la  forme  générale 

n  sïnl,  z=  gt -h  hO^         /2  cos  L  =  g^/  -f-  k^t^y 

les  quatre  coefficients  des  puissances  du  temps  ayant  des  valeurs 
numériques  qui  dépendent  des  masses  des  planètes  ,  de  la  forme 
des  orbites  qu'elles  décrivent ,  et  des  positions  actuelles  que  ces 
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orbites  occupent  relativement  au  plan  de  Torbe  terrestre,  que  la 
résultante  de  leurs  actions  met  en  mouvement.  Si  Ton  suppose  ces 
coefficients ,  ainsi  que  l'angle  n  y  exprimés  en  secondes  de  degré , 
le  terme  qui  s'ajoute  à  —  4*'  ^*'**  '*  valeur  de  L"  aura  pour  expres- 
sion théorique 

et,  si  on  le  calcule  d'après  les  nombres  que  nous  avons  extraits 
des  formules  de  Laplacc ,  il  en  résultera 

T./_T       v^^  o>8i445.o%52ii4^^ 

L.   — L.  —  Y  -1-7. ^f « 

:=  L  —  1}/'  -h  0",00000  02068  O, 

D'après  cette  évaluation  approximative ,  il  ne  produirait  que 
3",3o88,  à4ooo  ans  de  distance ,  avant  ou  après  lySo.  Il  sera 
donc  toujours  négligeable  comparativement  aux  incertitudes  que 
comportent  les  observations  des  temps  antérieurs  auxquelles  on 
pourrait  l'appliquer;  toutefois  il  ne  faut  pas  oublier  que  cela  est 
du  à  sa  faiblesse  numérique  propre,  puisque  son  expression  ana- 
lytique le  range  parmi  ceux  que  l'on  conserve  généralement. 
Ainsi,  en  résumé,  faisant,  comme  nous  en  sommes  convenus 

dans  notre  y^g".  10, 

NT=L, 

on  aura ,  par  une  conséquence  rigoureuse , 

et ,  jusqu'aux  deuxièmes  puissances  du  temps  inclusivement , 

V'     ou     NT''  =  L-^p'-f-i^^V 

le  terme  additif  à  —  -^  dans  la  dernière  égalité  étant  toujours  né- 
gligeable dans  les  applications. 

450.  L'autre  détermination  que  je  vais  effectuer  a  pour  objet 
d'obtenir  la  latitude  ainsi  que  la  longitude  de  l'équinoxe  fixe  T, 
rapportées  à  l'écliptique  mobile  NE'  et  à  l'équinoxe  mobile  T" 
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coiniu^  origine.  Pour  cela ,  prenant  toujours  comme  type  l&fig»  lo, 
je  mène  du  point  T  l'arc  de  grand  cercle  TP  perpendiculaire  à 
récliptique  NE'.  TP  sera  la  latitude  mobile  de  T,  je  la  nomme  n"; 
et  T'^'P  sera  sa  longitude  mobile ,  que  je  nomme  y.  Ces  coordon- 
nées sont  inverses  de  T''  E"  et  TP",  que  nous  avons  nommées  II' 
et  >{;'  dans  les  pages  i43  et  i44  de  la  section  précédente  y  où  elles 
nous  servaient  alors  pour  définir  la  position  du  point  mobile  T" 
relativement  à  l'écliptique  fixe  NE  et  à  Téquinoxe  fixe  T- 

Dans  le  triangle  rectangle  NTP  ainsi  formé,  l'hypoténuse  NT 
est  L ,  et  l'angle  en  N  est  n.  Donc,  en  désignant  le  côté  NP  par  A'', 
nous  aurons,  par  le  troisième  cas  des  triangles  spbériques  rectan- 
gles de  Legendre , 

tang  A'^  =  tang  L  cos  n ,         sin  II'^  =  sin  L  sin  n, 

La  première  de  ces  équations  montre  que  A"  diffère  très-peu  de  L. 
Je  forme  donc  la  tangente  de  la  différence  A"  —  L ,  qui  est 

/w/      Tx        tangA"  — tangL 

tang  (A"  —  L)  = ^ — Ç-^^. 

^^  '       iH- tang  A'' tang  L  ' 

et ,  en  remplaçant  tang  M'  par  sa  valeur  en  tang  L  dans  le  second 
membre ,  je  trouve ,  après  quelques  réductions  faciles, 

/.//      »>  sin'7/isin2L 

tang  (A''  —  L)  = ?— ^ — r-77" 

La  forme  du  second  membre  est  analogue  à  celle  que  nous  a  pré- 
sentée le  paragraphe  précédent  ;  ainsi,  en  lui  appliquant  un  mode 
de  raisonnement  pareil ,  nous  en  tirerons  de  la  même  manière 


re 


A"  =  L  —  7  — ^  sin  2L. 

Prenant  alors  la  différence  A"  —  L",  ce  sera  NP  —  NT"  ou  Y^ 
c'est-à-dire  la  longitude  mobile  cherchée  du  point  fixe  T,  comptée 
du  point  T"  sur  l'écliptique  actuelle.  On  aura  ainsi 

^''  =  y  —  j  —  sinn|)'  cos  (2L  —  ^>')/ 
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Si  Ton  calcule  ici  le  terme  correctif  pour  les  trois  époques  anciennes 
que  nous  avons  tout  à  Theure  considérées,  en  y  employant  les 
mêmes  données  numériques,  on  trouve  toutes  ses  valeurs  encore 
plus  petites  que  celles  qui  complétaient  L — Y  dans  l'expression 
de  L",  Leur  infériorité  relative  devient  plus  marquée  à  mesure 
qu'on  se  rapproche  de  i  ySo ,  et  la  valeur  absolue  de  ce  terme  s'y 
éteint  plus  rapidement.  Gela  se  pouvait  aisément  prévoir  d'après  sa 
composition  analytique:  en  effet,  n^  étant  par  lui-même  de  Tor- 
dre r',  et  Y  de  Tordre  r,  on  voit  que  ce  terme  est  de  Tordre  t\  de 
sorte  qu'il  doit  être  traité  comme  négligeable  dans  les  approxima- 
tions où  Ton  n'embrasse  que  les  deux  premières  puissances  du 
temps.  On  voit  donc  que ,  dans  toutes  les  applications  ,  même  les 
plus  distantes  que  Ton  puisse  se  proposer,  Tare  T"P  ou  >);*', 
œmpté  sur  Técliptique  mobile  à  partir  du  point  équinoxial  ac- 
tuel T'' ,  pourra ,  entre  des  limites  d'erreur  toujours  négli- 
geables, être  employé  comme  égal  à  TP''oui|;',  qui  se  compte 
sur  Técliptique  primitive  de  lySo,  à  partir^de  l'équinoxe  fixe  T. 
C'est  ce  que  j'ai  annoncé,  page  i43,  n°  9iS,  quand  nous  avons 
introduit  y  par  sa  définition  rigoureuse  :  mais  cette  égalité  n'aura 
lieu  que  par  une  tolérance  numérique,  et  non  pas  théoriquement, 
comme  on  le  suppose  d'ordinaire;  car  la  différence  que  nous  trou- 
vons ici  entre  -ij^"  et  ^  est  analytiquement  de  Tordre  /i%  c'est-à-dire 
de  Tordre  des  termes  que  Ton  embrasse  dans  les  approximations 
générales  quand  on  établit  les  formules  théoriques,  de  sorte  qu'on 
ne  doit  pas  Ty  supprimer  à  priori. 
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Section  IV.  —  Discussion  de  quelques  particularités  des 
formules  habituellement  employées  par  les  géomètres  et 
les  astronomes  pour  définir  les  positions  successives  de 
Vécliptique  mobile  dans  la  théorie  de  la  précession. 

13  i.  En  exposant  la  théorie  analytique  de  la  précession  dans  le 
livre  y  de  la  Mécanique  céleste^  Laplace^  aux  pages  3i3  et  Sigdu 
tome  m,  s'appuie  sur  un  type  de  construction  qu'il  ne  fait  qu'é- 
noncer ,  et  qui  diffère ,  dans  ses  détails  conventionnels ,  de  nos 
fig,  10  et  II,  quoiqu'il  leur  soit  équivalent  pour  les  conséquences 
qu'on  en  déduit  lorsqu'elles  sont  exactement  interprétées.  Ce  même 
type  a  été  depuis  adopté  par  Bessel  dans  les  Fundamenta  Astrono- 
mioBy  ainsi  que  par  Poisson  dans  son  Mémoire  sur  les  mouçements 
de  la  terre. autour  de  son  centre  de. gravité  y  inséré  au  tome  Vil  de 
la  collection  de  l'Académie  des  Sciences ,  mais  pareillement  sur  de 
simples  énoncés,  sans  l'assistance  de  figures  graphiques.  Gomme 
on  pourrait  éprouver  quelque  embarras  pour  rattacher  ce  mode 
de  construction  à  celui  dont  j'ai  fait  usage ,  et  apercevoir  l'identité 
des  résultats  qui  s'en  déduisent,  je  l'établis  graphiquement  ici  dans 
laL^g,  12  ,  et  je  vais  montrer  par  quelles  mutations  de  signes  les 
formules  qu'on  en  tire  se  raccordent  avec  celles  que  nous  avons 
obtenues. 

Les  éléments  géométriques  de  cette  ^^.  12  sont  les  mêmes  que 
ceux  de  nos^^.  10  et  11;  ils  sont  aussi  désignés  par  les  mêmes 
lettres.  Seulement,  au  lieu  d'en  représenter  la  disposition  relative 
pour  les  époques  antérieures  ou  postérieures  à  lySo,  par  deux 
types  distincts,  comme  nous  l'avons  fait  alors,  on  la  comprend, 
pour  ces  deux  cas ,  dans  une  même  construction ,  établie  analyti- 
quement  pour  le  cas  de  i^So  H-  f ,  t  étant  positif;  et  l'on  y  définit 
invariablement  la  situation  de  l'écliptique  mobile  par  la  position 
de  son  nœud  ascendant  N  sur  l'écliptique  de  i^So  supposée  fixe , 
en  quelque  point  de  cette  dernière  que  ce  nœud  aille  se  placer, 
pour  les  valeurs  positives  ou  négatives  de  t.  Adoptant  donc  ce 
mode  de  désignation  conventionnel  dans  notre  ^g.  12,  nous  nom- 
merons +  L  la  distance  angulaire  TN  du  nœud  ascendant  N  à 
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l'origine  fixe  T»  comptée  sur  Pécliptique  de  1760,  dans  le  sens 
des  longitudes,  et  continûment  comme  elles  depuis  o**  jusqu'à 
36o%  en  sorte  que  la  lettre  L  représentera  toujours  la  longitude 
actuelle  de  ce  nœud.  Alors  les  seules  grandeur  occasionnelles  de 
Tare  L  suffiront  à  reproduire  toute  la  diversité  d'apparences  retra- 
cées dans  nos^ig".  10  et  1 1  ;  mais  elles  le  feront,  en  donnant  au 
nœud  N  des  changements  de  position  brusques  qui  pourraient  sur- 
prendre si  l'on  n'en  avait  pas  prévu  la  nécessité.  C'est  pourquoi  je 
vais  les  indiquer  à  l'avance ,  en  me  guidant  sur  le  mode  de  dépla- 
ment  progressif  de  l'écliptique  dans  le  ciel,  tel  que  nous  l'avons  déjà 
reconnu. 

132.  D'abord,  pour  les  époques  antérieures  à  .1750,  si  nous 
commençons  par  considérer  les  plus  ai^ciennes  auxquelles  les  ap- 
plications puissent  légitimement  s'étendre,  l'arc  4- L  ou  TN  de 
notre  fig.  12  aura  une  valeur  peu  différente  de  0%  laquelle,  étant 
portée  à  l'orient  du  point  fixe  T>  comme  on  doit  toujours  le  faire 
pour  construire  une  longitude,  redonnera  notre ^^.  1 1  bis.  A  des 
époques  moins  anciennes ,  L  deviendra  nul ,  puis  il  passera  sou- 
dainement à  des  valeurs  peu  différentes  de  36o%  lesquelles,  étant 
construites,  redonneront  les  phases  successives  de  notre y%.  11. 
Enfin ,  quand  le  temps  f,  toujours  négatif,  deviendra  nul ,  l'arc  L 
se  trouvera  être  36o°  —  8°55'32",5;  et  ce  sera  la  limite  de  ses 
valeurs  pour  ce  signe  de  t. 

Dans  toute  cette  période  des  applications  antérieures  à  1 750 ,  le 
nœud  ascendant  N  de  l'écliptique  mobile  se  présente  toujours  peu 
distant  de  l'origine  fixe  T;  mais,  aux  époques  postérieures  à  1 760, 
c'est  le  nœud  descendant  qui  le  remplace  près  de  cette  origine , 
comme  le  montre  notre ^g'.  10.  En  conséquence,  lorsqu'on  em- 
ploiera la  construction  générale  de  lay?^.  12  au  passage  de  t  du 
négatif  au  positif,  l'arc  -{-  L ,  toujours  attaché  par  convention  au 
nœud  ascendant,  s'accroîtra  brusquement  d'une  demi-circonférence; 
c'est-à-dire  qu'en  supprimant  la  circonférence  complète,  sa  valeur 
à  l'orient  de  T  sera  180°  —  8°55'32'%5.  Elle  placera  ainsi  le 
nœud  descendant,  comme  le  représente  notre  Ji g,  10.  Ces  varia- 
tions brusques  de  L  s'opèrent  en  effet ,  comme  on  va  le  voir,  dans 
les  formules  construites  sur  le  type  général  de  la^g'.  12,  et  elles 
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la  raccordent  ainsi  avec  nos  fi^.  lo  et  1 1  par  la  seule  interpréta- 
tion des  expressions  analytiques.  Mais  la  continuité  du  déplace- 
ment de  récliptique  mobile,  des  deux  côtés  de Técliptique  fixe,  est 
rendue  bien  plus  manifestement  évidente,  par  l'opposition  du  sens 
de  l'inclinaison  n ,  dans  nos  fi§*  lo  et  1 1 .  C'est  pourquoi  je  les  ai 
préférées  pour  exposer  les  phases  physiques  de  ce  déplacement. 

155.  Il  ne  me  reste  qu'à  justifier  tout  ce  que  je  viens  de  dire, 
en  établissant  ici  les  formules  qui  se  déduisent  de  la  fi^*  12. 
Elles  s'obtiennent  exactement  par  la  même  marche  que  nous  avons 
appliquée  à  \2ifi§.  10.  L'angle  w©  est  toujours  l'obliquité  moyenne 
de  l'équateur  sur  Técliptique  en  i  ^So ,  que  je  supposerai  encore 
être  23°  28' 23",  pour  conserver  l'identité  numérique  des  résultats. 
Les  angles  w,  tu!  sont  donnés  théoriquement  par  les  expressions  que 
j'ai  rapportées.  Si  de  l'équinoxe  mobile  T"  on  mène  l'arc  de  grand 
cercle  'x"^"  perpendiculaire  à  l'écliptique  de  1750,  l'arc  TT' 
est  ^p,  et  TP''  est  i]>',  deux  quantités  données  aussi  par  la  théorie. 
L'arc  7* '-y"  est  le  mouvement  du  point  équinoxial  en  ascension 
droite  que  nous  avons  nommé  a',  et  l'on  a  encore  sa  valeur,  comme 
dans  la  page  168,  par  l'équation 

(.)  tanga' =  î?5Siiz:i^; 

cos  « 

d'où  l'on  tire ,  avec  une  approximation  toujours  suffisante , 

a  cir • 

COSu 

Toutes  les  valeurs  de  w,  w',  >}<,  i|;',  a'  s'obtiennent ,  en  fonction  du 
temps  r,  par  les  expressions,  soit  complètes,  soit  développées  en 
série,  dont  nous  avons  fait  usage  précédemment. 

154.  La  détermination  de  l'arc  TN  ou  L ,  dans  sa  nouvelle  ac- 
ception, se  tire  également  du  triangle  T'NT'S  mais  en  y  attri- 
buant aux  angles  intérieurs  leurs  valeurs  actuelles,  qui  sont  ici 
«,  «  et  180°  —  «'.  Ces  deux  derniers  sont  donnés,  et  le  premier 
pourra  s'évaluer  directement  par  la  formule 

cos  n  =r  cos  a'  sin  w  sin  w'  -H  cos  w  cos  w', 


qui  s^ckauge  avama^eiifiement  pour  le  calcul  en 

2)  Sn*7«  ='sm*4  (w  —  w')  -4-  sm w  sin  </  sin'j a'. 

Cest  la  tnéœeque  00ns  avons  trouvée  page  168,  et  que  nons  avons 
également  nonunée  J[2),  Mais  alors  nous  donnions  aux  dftux  signes 
de  n  des  applications  .conventionnelles  4i$tinctes,  au  lieu  qu'ici 
nous  devrçns  toujours  prendre  et  çm^Ao^iftr  la  seule  valeur  positive 
de  /2,  qui  s'applique  à  notice  type  général  de  ia^.  12 ,  et  s'adap- 
tera toujours  au  péme  fi($ud  âscen4ant  N. 

ioS,  )e  transporte  pareillement  aux  autres  parties  du  triangle 
NT'T''  do  cette  figm^i^kes opérations  subséquentes  q«^  nous  avons 
&ilesy  p^es  i']i  ^ti']3y  sur  son  analpgae  de  \B.fig.  1  o.  Da^a  notre 
notation  actuelle,  le  coté  NT'  est  L  -Hi]^;  ses  relations  avec  les 

« 

angles  intériéiirs  et  avec  le  côté  x'X"  ou  a'  fournissent  les-.denx 
équatioss  jBui^aQtes  :     / 

,^        ,.  sin  a' sin  w' 

tms{L-h^)  = j-T— — : ; — -, ^5 

^  ^  '       —  cos  fc>  sia^  -+-  cos  »  sm  w'  eos  ot* 

sia  «  sift  (L  -f- 1|/)  £=  "sin  a'  sin  «'} 

et  la  deuxième ,  combinée  avec  la  première ,  se  change  en 

sin  n  cos  (L  -f-  +)  =  —  cos  w'  sin  «  H-  cos  w  sin  w'  cos  a'. 

En  développant  sin(L-+->p)  et  cos(L  +  -^)  dans  leurs  éléments 
simples  y  on  tirera  àt  là,  par  Télimination ,  les  expressions  de 
sin/ziinL  et  de  sin  n  cosL  so^as  forme  linéaire.  Le  procédé  est 
exactement  le  même,  que  notis  avons  employé  page  172.  Si,  en 
outiîe,  on  remplace  cos  a'  par  i  —  2  sin' -j  a',  on  trQuvera  facile- 
ment 

,  wv      I    ^  sia  «/  sin  L  =i  sin  i^nA — «')  sin  -^  ■+-  sin  a'  sin  </  cps  -^ 
^    *  -f- ^cos«sm»'sin^|/sin^-ja', 

«^      I — sh)/2  cosL  =  sin(« —  w')  <»s4*  —  sin  a'  sin  w'  sin  4^    , 
^      '  '   acosw  sin«'co^>l/sint*fa'. 


Ces  deu]^  équations  correspondent  à  celles  qvjte  |  ai  désignées. par 
des  notnbres  pareils ,  en  les  formant  sur  la^g*.  i  o ,  dans  kipage  173. 
KWes  n'en  diffèrent  qu'en  ce  que  l'expression  de  siû  n  cos  L  a  pris 

T.  IV.  .  i3 
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ici  un  signe  opposé  è  celui  qu'elle  avait  alors.  Cette  invenion  ré- 
sulte de  ce  que  la  lettre  L ,  qui  rflfirésentait  l'arc  TN  dela^^«  lo, 
représente  maintenant  son  supplément  oriental  180°  —  L ,  dans  la 
Jig,  T2 ,  l'angle  n.  étant  supposé  positif  daq6  les  deux  cas.  Cela  in- 
terverti^ ,  par  conséquent ,  te  signe  de  cos  L ,  sans  changer  celm  de 
sin  L.  Il  en  arrive  autrement  lorsque  l'on  veut  considérer  les  épo- 
ques aaténeures  à  1 750 ,  ce  qui  rend  i  négatif  dans  les  deux  sys- 
tèmes. Dan»  ce  eas,  en  passant  de  lay?^.  10  à  la^^.  1 1,  on  inter- 
vertit le  signe  de  /z ,  ce  qui  rend  négatifs  les  deux  premiers  membres 
des  équations  (5)  et^^G)  àe  la  page  178,  qui  s'y  rapp^irtent.  Mais 
al6r$la  lettre  L  de  ces  équations  y-représente  l'arc  TG  de  la>?^.  i  r , 
lequel  équivaut  à  Tare  36o°  —  L  de  nos  formules  actuelles.  Par 
conséquent,  pour  l'y  introduire  avec  cette  nocrvelle  aeftepdon,  il 
faut  intervertir  le  SÎgiw  de  son  sinus,  sans  ohangér  celui  de  son 
cosinus  ;  et ,  en  outre ,  il  faut  intervertir  le  »igne  négatif  attribué  à 
l'angle  n  dans  la^f^.  1 1 .  Alors  on  retombe  encore  sur  celles  que 
nous  venons  de  former. 

136.  Les  seconds  membres  de  celles-ci  étant  d'ailleurs  iden- 
tiques à  ceux  des  premières,  ils  subiront  des  réductions  pareille- 
ment identiques ,  si  Ton  veut  les  borner  à  ceux  de  leur*  termes  qui 
contiennent  seulement  les  deux  premières  puissances  du  temps  /. 
Ainsi ,  pour  ce  cas  de  restriction ,  on  aura  de  même 

(6)  _«cosL  =  «-„'-l«^iLrntango.,; 

* 

et ,  en  substitimnt  dans  les  seconds  membres  lés  valeurs  numé- 
riques des  quantités  qui  les  composent,  telles  qu'on  les  obtjept  par 
le  dévdoppement  en  série  des  formules  de  Laplace,  on  trouvera, 
par  analogie  avec  la  page  177, 

(5)  /î  sin  L  =  4-  o",o8i84  787 1  -+-  o",oooo2  0B461  2  r', 

(6)  —  «cosL  =:-f-  o"^ai  14  io4r  -j-  o",ooooo  j^SigGt', 
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Dans  cette  nouvelle  disposition  des  formules,  la  t«leur  numé- 
rique de  tangL  pourra  toujours,  comme  dans  la  précédente,  s-Mtri- 
baeranalytiqMeBient  à  deux  arcs  distincte,  dont  lesfbrmes  relatives 
seront  A  et  180®  +  A.  Mais,  pour  être  fidèle  aux  conditions  ici 
posées ,  iEfaudra  prendre  toujours  celui  des  deux  dont  la  grandeur 
sera  telle ,  que  son  simJs  et  son  cosinus,  étant  introduits,  dans  1m 
équations  {ê)  et  (6)^  avec  leur  signe  propre ,  s'accordent  à  y  don- 
ner/? positif,  puisqu'on  veut  toujours  que  L  représente  la  longi- 
tude actuelle  du  nœud  ascendant  "N  ^  pour  lequel  n  a  été  pri^avec 
ce  signe  dans  la  figure  type  12.  En  ^astreignant  à  ces  régies  d'in- 
terprétation pour  les  divei«es  phases  positives  et  négatives  des  va- 
leurs de  r  que  nous  avons cx>nsîdérées  pages  i  Sa  et  siùv. ,  on  verra  le 
nœud  ascendant  de  Técliptique  mobîie  subir,  dans  sa  longitude  L, 
des  changements  brusques  dont  la  construction  reproduira  la  con- 
tinuité des  mouvements  de  ce  plan  autour  de  Técliptique  fixe ,  tels 
qu'ils  ont  été  établis  plus  haut  sur  les^^.  10  et  11. 

157.  Je  vais  présenter  un  exemple  qui  donnera  la  preuve  géné- 
rale de  ce  fait,  dans  toute  Fétendue  de  temps  que  les  applicatiocs 
peuvent  embrasser.  Pour  cela ,  je  cherche  d'abord  quelle  devra 
être  la  valeur  de  L  lorsque  ^=0;  et,  en  la  désignant  par  Lq  ,  j*ai, 
comme  expression  de  sa  tangente , 

0,08184787 

tangL„=r 1:       /      £' 

0,52114104 

Cest,  au  signe  près,  la  même  que  nous  avons  trouvée  page  182. 
Mais  alors  la  liberté  que  nous  avions  conservée  de  changer  de 
nœud  nous  permettait  d'admettre  une  interprétation  unique ,  celle 
d'un  arc  moindre  que  90®,  et  occidental  à  T .  Ici ,  au  contraire  , 
l'identité  conventionnelle  du  nœud  auquel  Lo  doit  s'appliquer  nous 
obljlge  à  discuter  la  convenance  actuelle  des  deux  arcs  par  lesquels 
lang  Lo  peut  s'interpréter,  et  qui  sont 

Lo  r=  1 80°  -  8« 55'  32", 5 ,       U  =  36o»  -  8°  55'  32", 5. 
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On  demande  lequel  il  faut  choisir.  Pour  ce  cas  spécial ,  l'alterna- 
tive ne  peut  plus  être  décidée  par  la  conditioa  de  donner  à  «  le 
signe  positif;  car,  n  devenant  nul  simultanément  avec  ^,  les  deux 
équations  (5)  et  (6)  se  trouveront  toujours  vérifiées  par  cette  asso- 
ciation, quelle  que  soit  celle  des  deux  valeurs  de  L„  qu'on  y  in- 
troduise. 

Pour  sortir  de  ce  pas ,  je  suppose  que  Ton  donne  au  temps  ^  une 
valeur  quelconque  positive  ou  négative,  mais  peu  considérable. 
Alors ,  si  l'on  a  bien  choisi  Lo ,  L  devra  pouvoir  être  représenté 
par  Lo  —  X ,  «  étant  une  quantité  de  signe  quelcxmque ,  mais  de 
même  ordre  dé  petitesse  que  t,  pour  que  t  décroissant  jusqu'à  s'éva- 
nouir, en  restant  de  même  signe ,  L  reprenne  la  valeur  initiale  Lo 
qu'on  lui  a  supposée.  Ceci  convenu,  je  substitue  par  abrévia- 
tioodes  lettres  aux  coefficients  numériques  qui  entrent  danstangL; 
c'est-à-dire  qu'en  transportant  ici  les  symboles  déjà  employés 
plus  haut,  avec  la  seule  précaution  d'intervertir  le  signe  de  ceux 
qui  se  rapportent  à  cos  L ,  je  fais 

tangLo  =  -|;,  tangL  =  -^-j^-^^. 

Ces  équations  sont  tout  à  fait  analogues  à  celles  que  nous  avons 
traitées  pages  182  et  i83.  Je  les  combine  donc  de  la  même  manière, 
et  j'en  tire  ainsi 

tancor  = ^ r^rrr rr- 

C'est  exactement  la  même  expression  de  tang  x  que  nous  avons  ob- 
tenue à  l'endroit  cité.  Elle  donnera  donc  le  même  développement 
numérique  de  jf  en  r,  lorsqu'on  y  remplacera  les  symboles  littéraux 
par  leurs  valeurs  propres.  Je  n'en  prendrai  que  les  deux  premiers 
termes,  qui  suffiront  pour  les  époques  voisines  de  1760,  que 
nous  voulons  spécialement  considérer,  et  il  ne  restera  qu'à 
les  associer,  avec  le  signe  négatif,  à  chacune  des  deux  valeurs 
de  1.0 >  pour  former  L.  Ainsi,  en  définitive,  lorsque  le  temps /^, 
compté  de  1 750 ,  ne  sera  pas  absolument  nul ,  mais  aura  seulement 
des  valeurs  positives  ou  négatives  assez  restreintes  pour  que  la  suc- 
cession continue  des  valeurs  de  L  puisse  être  expHcitement  expri- 
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niée  par  un  développement  pareil ,  avec  «ne  snffîsante  approxi- 
mation ,  les  deux  arcs  comportés  par  Tinterprétation  analytique  de 
tang  L  auFont  l'une  ou  l'autre  des»  formes  suivantes  : 

L=  i8o«  —  8°55'32",5  —  8",4209i8^  —  o",oooo648o34r% 
L=  36o°  —  8o55'32'',5  —  8",4209i  8r  -  o^oooo648o34^^ 

138.  Cela  posé,  je  dis  que,  si  ^est  positif,  il  faudra  employer 
la  première  de  ces  solutions  ;  et ,  s*il  est  négatif,  il  faudra  employer 
la  deuxième. 

En  effet ,  supposons  d'abord  t  positif,  en  le  bornant ,  d'ailleurs, 
aux  limites  restreintes  que  l'approximation  embrasse  pour  ce  signe 
de /,yest-à-dire  postérieurement  à  1760.  Dans  tous  ces  cas,  la 
première  expression  de  L  donnera  sinL  positif  et  cosL  négatif. 
Or,  dans  ces  mêmes  circonstances,  les  équations  (5)  et  (6)  donne- 
ront le  produit  n  sin  L  positif  et  le  produit  n  cosL  négatif.  Donc , 
en  y  substituant  les  valeurs  de  sin  L  et  cos  L  ci-dessus  spécifiées , 
/z résultera  positif  de  l'une  et  de  l'autre,  comme  l'exige  la  con- 
vention adoptée,  d'appliquer  toujours  l'angle  «  au  nœud  ascen- 
dant N  de  lafig.  12.  L'autre  solutiah ,  au  contraire,  répugnerait  à 
cette  même  convention  ;  car,  donnant  sin  L  négatif  et  cos  L  positif 
pour  les  valeurs  positives  de  t  que  nous  considérons  ici ,  elle  ferait 
résulter  n  négatif  des  équations  (5)  et  (6),  prises  sous  leur  forme 
actuelle. 

Mais  elle  convient  au  cas  de  t  négatif.  En  effet ,  prenons  d*abord 
la  valeur  de  f ,  dans  ce  sens,  assez  restreinte  pour  que  la  somme 
des  deux  termes,  oii  elle  entre  dans  la  deuxième  expression  de  L, 
n'anéantisse  pas  totalement  la  quantité  négative  —  Lq  9  qui  s'y 
trouve  associée  à  36o°.  Pour  tous  les  cas  pareils ,  cette  expression 
donnera  encore  sînL  négatif,  et  cosL  positif.  Or,  avec  t  négatif 
et  restreint  comme  nous  le  supposons,  les  équations  (5)  et  (6) 
donnent  le  produit  n  sin  L  négatif,  «t  le  produit  n  cosL  positif. 
La  substitution  des  valeurs  de  sin  L  et  cosL  qui  viennent  d'être 
spécifiées  fera  donc  résulter  n  positif  de  l'une  et  de  l'autre ,  con- 
formément à  nos  conventions  actuelles.  Par  conséquent,  cette  so«- 
lulion  est  celle  qui  doit  être  employée  lorsque  t  négatif  a  les  valeurs 
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restreiiites  que  nous  lui  avons  supposées  ;   car  l'autre  solution 
donnerait  n  négatif  si  Ton  y  appliquait  ces  œéioes  valeurs. 

La  conclusion.se  trouve  être  encore  la  même  lorsqui^ron  étend 
t  négatif  au  delà  de  ces  limites;  car  alors ,  à  la  vérité,  la  quantité 
associée  à  36o®  dans  la  seconde  expression  de  L  acquiert  des  va- 
leurs positives  qui  y  étant  toujours  bien  moindres  qu'un  quadrant 
du  cercle  dans  les  applications  possibles,  rendent  à  la  fois  posi- 
tives les  valeurs  de  sin  L  et  cos  L  qui  y  correspondent.  Mais,  quand 
ces  mêmes  valeurs  négatives  de  t  sont  introduites  dans  nos  équa- 
tions (5)  et  (6)  actuelles,  elles  font  dominer  le  terme  qui  dépend 
de  r'  dans  l'expression  de  /z  sin  L,  ce  qui  rend  ce  produit  positif; 
et ,  au  contraire,  elles  laissent  dominer  dans  —  n  cos  L  le  terme  qui 
dépend  de  la  première  puissance  de  t,  lequel,  étant  alors  négatif, 
rend  n  cos  L  positif  comme  n  sin  L.  Les  valeurs  de  L  tirées  de  la 
seconde  solution  s^y  adaptent  donc  encoM,  puisqu'elles  donnent» 
positif,  et  peuvent  seules  le  donner  tel  pour  ces  valeurs  négatives 
de  t. 

159.  D'après  cette  discussion ,  lorsqu'on  veut  définir  la  position 
de  récliptique  n?obile  par  la  longitude  de  son  nœud  ascendaat  sur 
récliptique ,  pour  toutes  les  râleurs  tant  positives  que  négatives 
de  t,  comme  t'ont  fait  généralement  les  géomètres  et  les  astronomes 
qui  se  sont  occupés  de  la  précession ,  il  faut,  ainsi  que  je  Tai  an- 
noncé et  que  Ton  vient  de  le  voir,  faire  alterner  Pemploi  des  deiii 
valeurs  de  L  qui  se  concluent  de  tangL;  appliquant  la  première  que 
nous  avons  écrite  a«x  cas  de  t  positif,  et  la  seoonde  aux  ca»  àet 
négatif.  Le  mode  conventionnel  que  j'ai  adopté  plus  haut  m'a 
semblé  préférable ,  comme  devant  exposer  à  moina  de  méprises. 
Pour  montrer  que  cette  considération  n'est  pas  sans  fondement, 
il  me  suffira  d'un  seul  exemple.  Dans  son  grand  et  remarquable 
ouvrage  intitulé  :  Fundamenta  Astronomiœ,  Bessel  a  présenté  les 
formules  de  la  précession  conformément  à  la  constrnodon  supposée 
dans  la  Mécanique  céleste^  constructian  repioduite  dans  notre 
fig,  12,  et  sur  laquelle  nos  nouvelles  équations  (5)  et  (6)  sont 
établies.  Mais,  en  rapportait  l'expression  approchée  deL  pour 
i^So  +  r,  page  297,  il  ne  donne  que  celle  des  deux  solicitions  qui 
convient  aux  cas  de  t  positif,  sans  avertir  le  lecteur  qu'elle  ne 
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serait  pas  applicable  aux  cas  de  t  négatif,  c'est-à-dire  aux  époques 
antérieures  à  1750,  distinction  qui  pourrait  bien  occasionnellement 
échapper  aux  personnes  qui  auraient  à  faire  de  pareilles  applica- 
tions. 

Une  omission  du  même  genre ,  mais  plus  aisée  à  suppléer  par 
son  évidence,  se  remarque  dans  l'expression  que  Bessel  donne  du 
développement  de  n  en  t.  En  effet,  nos  nouvelles  équations  (5) 
et  (6)  de  la  page  194  ne  différant  des  premières  trouvées  page  177 
que  par  Finversion  de  signe  que  le  premier  membre  de  la 
deuxième,  n  cosL,  a  subie,  la  somme  de  leurs  carrés  donnera  la 
même  valeur  de  /e%  et,  par  suite,  le  même  développement  de/i, 
lequel ,  étant  affecté  du  double  signe  que  l'extraction  de  la  racine 
carrée  comporte ,  sera 

«=i:(o",5a7589r  —  o'',ooooo4o596!2f'  -h  o'^, 00000  00004  SgôaS  t^). 

Or,  dans  le  premier  type  de  construction  que  nous  avons  em  - 
ployé  I  nous  avons  pu ,  et  même  nous  avons  du  donner  au  second 
membre  de  cette  expression  le  seul  signe  -f-,  puisque  n  devait 
suivre  le  signe  de  t  par  convention.  Mais,  dans  le  type  employé 
parLaplace,  et  adopté  par  Bessel,  voulant  que/z  résulte  toujours 
positif  quel  que  soit  ty  il  faut  attribyer  au  second  membre  le  signe  -+- 
quand  t  est  positif,  et  le  signe  —  quand  t  est  négatif,  distinction 
que  Fauteur  des  Fundamenta  a  négligé  d'indiquer  (*). 

t40.  Je  développerai  encore  ici  quelques  remarques ,  qui  por* 
tent  sur  des  points  de  théorie,  et  que  j'ai  seulement  indiquées  plus 


(*)  Dan^  le  passage  des  Fundamenta,  auquel  je  fais  allusion,  rinclinaisoD 
des  deux  éclipiiques  que  j^ai  nommée  n  est  appelée  tt,  et  la  longitude  du 
nœud  ascendant  de  récliptique  mobile  sur  Pécliptique  fixe  est  appelée  II, 
au  lieu  deL  que  j*ai  employée  pour  la  désigner.  Les  coefficients  numériques 
de  ces  deux  expiassions  différent  quelque  peu  de  ceux  que  j'ai  rapportés, 
parce  que  Bessel  a  fait  subir  de  légers  changements  aux  nombres  assignés 
parLaplace  pour  les  valeurs  de  ^,  ^',  ta  et  u'.  Mais  il  a  inséré  d'abord  les 
développements  de  celles-ci  mêmes ,  à  la  page  285 ,  et  Ton  peut  constater 
quUls-fl-aeeordcnt  avec  ceux  que  j'ai  présentés  ici  d'après  les  calculs  que 
j'en  RTais  persounelleadent  effectués. 
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liaut  pour  n«  pas  interrompre  la  série  des  raisonnements  que  j'avais 
à  présenter. 

La  première  est  relative  à  un  Mémoire  de  Poisson  sur  les  mou- 
vements de  la  terre  autour  de  son  centre  de  gravité,  qui  est  inséré 
au  tome  VII  de  la  Collection  de  l'Académie  des  Sciences.  La  sec- 
tion m  de  ce  Mémoire  ,  qui  s'ouvre  à  la  page  11^2,  a  pour  objet 
d'exposer  les  formules  de  la  précession ,  en  portant  les  approxi- 
mations jusqu'aux  deux  premières  puissances  du  temps  f,  compté 
de  1750.  Dans  le  cours  de  son  analyse,  pages 248  et  a5i.  Fauteur 
représente  les  produits  que  j'ai  appelés  ici  fi  sinL  et  n  cosL ,  par 
des  expressions  de  cette  forme 

«  sin  L  =  /»•/  -h  X-r*,       n  cos  1,  =  g^t  -h  ^  '^*, 

où  g,  g^y  /-,  k^  désignent  des  coefficients  constants  qui  dépendent 
des  masses  des  planètes,  ainsi  que  des  positions  et  des  configura- 
tions de  leurs  orbites.  Puis ,  formant  les  expressions  analytiques 
de  ^|/,  w,"»!*',  w',  il  montre  comment  ces  coefficients  y  entrent  asso- 
ciés à  d'autres  quantités  déterminables.  A  la  page  254»  il  rapporte 
leurs  valeurs  en  nombres  obtenues  par  fiouvard  ;  et ,  complétant  les 
autres  déterminations  numériques  de  ses  formules,  il  donne  enfin, 
pages  254  et  256,  les  quatre  développements  qui  en  résultent  pour 
>}<,  w,  ■(}/',  «',  jusque  dans  les  deux  premières  puissances  du  temps  t, 
où  s'arrêtent  ses  évaluations.  Or,  si  l'on  tire  de  ces  développements 
les  quantités  littérales  qui  composent  les  seconds  membres  de  nos 
équations  (5) et  (6)  de  la  page  ig4,  et  qu'on  les  y  introduise,  en 
s'arrétant  aux  deux  premières  puissances  du  temps  f ,  on  devrait 
retrouver  les  valeurs  des  produits  /zsinL,  — /zcosL,  que  ces 
seconds  membres  expriment  dans  cette  limite  d'approxima- 
tion. Ils  devraient  donc  en  ressortir  ainsi  tous  deux,  avec  les 
mêmes  coefficients  numériques  gj  k  ^  g  ',  ^',  qu'oR  leur  a  pri- 
mitivement attribués ,  et  dont  on  a  employé  les  valeurs  pour  cal- 
culer i|/,  »,  ^j^',  w'.  Mais  c'est  ce  qui  n'a  pas  lieu,  et  il  faut  en 
conclure  qu^il  a  dû  être  commis  des  erreurs  dans  la  réduction 
des  formules  algébriques  en  nombres.  Il  s'en  est  glissé  de  plus 
regrettables  encore  dans  l'impression  des  formules  littérales  elles- 
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mêmes ,  qui  ne  aont  pas  tot^ours.  coaforia^s  aux  raisonnements 
de  Fauteur  (*). 

141.  Xe  joindrai  id  quelque  éclaircissement  sur  un  passage  de 
la  Mécanique  céleste,  qui  se  rapporte  au  même  sujet.  Il  se  trouve 
au  tome  II,  page  819,  n®  7,  Le  raisonnement  est  établi  sur  notre 
fig.  12  comme  type  ;  mais  l'auteur  ne  la  donne  point,  et  faute  de 
ce  secours ,  sa  réduction  ofTre  déî  obscurités  d'autant  plus  embar- 
rassantes, qu'elle  s'applique  à  des  évaluations  approximatives  dont 
elles  pourraient  faire  suspecter  l'exactitude,  quoiqu'elles  soient  très- 
légitimes  ,  dans  les  conditi«»ns  auxquelles  l'auteur  borne  ses  calculs. 

En  adaptant  à  ses  énoncés  la  notation  employée  dans  notre 
/^.  12^  il  a  déjà  formé,  pages  817  et  3 18,  les  expressions  analy- 
titjuesde  l'angle  -y-Y^'T",  que  nous  nommons  u ,  et  de  l'arc  T  T', 
que  nous  nommons  ^|/.  En  outre,  si  nous  désignons ,  comme  pré- 
cédemment ,  par  L  l'arc  TN  ,  longitude  du  nœud  ascendant  de 
l'écliptique  mobile  sur  l'écliptique  fixe ,  et  par  U'  l'arc  T"N,  lon- 
gitude du  même  nœud  sur  l'écliptique  mobile  comptée  de  l'équi- 
noxe  variable  T'',  un  calcul  antérieur,  établi  page  3i5,  a  donné 
l'expression  analytique  du  produit  sin/zsinL'^  où  n  représente 
Tinclinaison  mutuelle  des  deux  écliptiques.  Maintenant ,  du  point 
T"  menez  l'arc  de  grand  cercle  T"P",  perpendiculaire  à  l'éclip- 
tique fixe  T'N.  L'arc  TP"  sera  ce  que  nous  nommons  1]/^  et  La- 
place  lui  donne  aussi  cette  dénomination.  Il  cherche  alors  à  former 
l'expression  de  -^^  en  fonction  des  éléments  précédemment  établis. 
Tel  est  l'objet  du  n'»  7,  page  3 19. 

(*}  Par  exemple,  à  la  page  25i,  n<>  25,  les  deax  équations  qui  présentent 
i*'  successivement  exprimé  sous  des  formes  différentes ,  doivent  être  écrites 
comme  il  spit  : 

La  première, 

^'  =  ^  —  ;  sin (^  4-  /)  oot  fl  -4- -5  Ji'  sin  a (^  4-  /)cot»ô; 
la  deuxième,  1 

^^     ^        '        La  (i  -t-  w)      sm  2fc     '*^  J 

Noos  obtiendrons  plus  loin  ^'  sous  une  forme  équivalente  à  celle-ci,  pour  la 
nature  et  le  signe  des  termes  qui  la  constituent. 
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A  cet  effet,  nommom  ir"  Tare  x"P".  Si  on  le  considère  dans  le 
triangle  T"P"N,  lequel  a  NT"  ou  L"  pour  hypoténuse,  la  pro- 
portionnalité des  sinus  des  angles  aux  simis  des  càtés  opposés 
donnera 

sinTi"  =  sin«  sin  U' , 

Mais  on  peut  considérer  aussi  ce  même  arc  nr"P"  dans  le  triangle 
complémentaire  T'T^P,  où  il  est  opposé  à  Tangle  w.  Alors  le 
coté  nr'P"  aura  pour  expression  a[/  —  ^^',  et ,  par  le  troisième  cas 
des  triangles  sphériques  rectangles  de  Legendre ,  on  aura  ici 

tang  tt"  =  sin  [-^  —  i]'')  tangw. 

La  première  de  ces  relations  montre  que  tt"  est  du  même  ordre 
de  petitesse  que  n.  Par  la  deuxième,  ^  —  ^|/'  est  aussi  de  ce  même 
ordre.  Or,  dans  toute  cette  théorie,  on  néglige  le  cube  du  rap- 
port (  :^  )  •  Conséquemment ,  dans  cette  limite  d'approximation , 
nos  deux  équations  donnent ,  pour  tt'',  ces  expressions  équivaleiites: 

tt"  ==  n  sin L",        tt"  =  (>|'  —  +')  **"g ^ 5 
d'où  Ton  tire 

,        ,,      «sinL"  ,,       ,       /isinL" 

vp  —  y  = -T >      et,  par  suite,      J*=z=J< 

tang  6)  ^  '      T        T        tangw 

C'est  le  résultat  de  Laplace.  On  voit  qu'il  se  déduit  des  conditions 
d'approximation  antérieurement  admises,  sans  leur  ajouter  aucune 
restriction  nouvelle ,  ce  que  l'omission  de  la  figure  graphique  ne 
laisse  pas  si  évidemment  apercevoir  dans  la  rédaction  de  l'auteur. 
A  cette  occasion ,  je  ferai  remarquer,  qu'encore  bien  que  l'incli- 
naison n  des  deux  écliptiques  s'évanouisse  avec  le  temps  t^  négliger 

le  cube  du  rapport  (  ^^^  )  ,  comme  on  le  fait  dans  cette  théorie , 

n'est  pas  une  condition  qui  oblige  à  y  restreindre  tous  les  dévelop- 
pements, en  général,  aux  deux  premières  puissances  de  t.  Car, 
des  quantités  distinctes ,  qui  s'évanouissent  avec  une  même  va- 
riable ,  peuvent  prendre  des  grandeurs  d'ordres  très-divers  pour 
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les  valeurs  qu'on  lui  attribue.  Ici ,  par  exemple ,  ron^e  n  ne  de- 
vant jamais  s'élever  jusqu'à  4o^  de  degré,  dans  les  applications, 
c'est  sur  sa  petitesse  ainsi  assurée  que  les  développements  se  rè- 
glent, et  non  pas  sur  les  puissances  absolues  du  temps,  qui,  dans 
les  expressions  des  autres  éléments  du  problème ,  peuvent  être 
occasîonnellemaitt  bien  plus  influentes  que  sur  Tangle  n. 

142.  Je  compléterai  les  considérations  relatives  à  la^^g".  12,  en 
y  déterminant  l'expression  du  côté  NT'',  que  nous  venons  de 
nommer  L".  Sa  projection  sur  l'écliptique  est  NP"  ou  L  -h  Yy 
puisque  nous  avons  désigné  l'arc  NT  par  L.  Conséquemment , 
dans  le  triangle  sphérique  rectangle  NT ''F",  on  aura 

^  COS/l 

D'après  cette  expression,  l'excès  de  L"  sur  L-+-^j<'  est  de  l'ordre 
— ,  I  .  Je  forme  donc  la  tangente  de  la  différence  de  ces  deux 
arcs,  qui  est 

tang[L   -i^^-^)]-  ,^^^^y.^^^^j^^^y 

et,  en  remplaçant  tang L'^  par  sa  valeur  précédente,  j'obtiens, 
après  quelques  réductions  faciles , 

r»//       /T        ./M  sin'7/2sin2(L-hy) 

tang tL"  -  (L  +  f  )]  =  ,  _  .^-^.x,  eo3»(L+V)- 

Ce  résultat  est  tout  à  fait  analogue  à  celui  que  nous  avons  ohtenu 
page  i85 ,  sur  la/%.  10  prise  comme  type,  en  y  cherchant  l'ex- 
pression du  côlé  NT'^  correspondant  à  celui-ci.  Les  conséquences 
en  seront  aussi  pareilles.    Puisque   le  second  membre  de  notre 

équation  finale  est  ici  de  l'ordre  (  :^  )  >  auquel  toutes  les  approxi- 
mations s'arrêtent,  il  faut  négliger  le  terme  du  même  ordre  qui  se 
trouve  associé  à  l'unité  au  dénominateur,  et  appliquer  ensuite  des 
deux  parts  le  rapport  de  proportionnalité  des  sinus ,  ainsi  que  des 
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tangentes,  aux  arcs  correspondants;  on  aura  ainsi 


I  n' 


Analytiquement ,  le  terme  du  second  membre  qui  s'ajoute  à  L+y 
est  de  l^ordre  de  ceux  que  comprennent  les  conventions  d'approxi- 
mation adoptées.  Mais,  en  lui  appliquant  les  mêmes  épreuves  que 
nous  avons  fait  subir,  page  i86,  à  son  homologue  de  notre  pre- 
mière notation,  on  verra  de  même  qu'il  sera  toujours  numérique- 
ment négligeable ,  de  sorte  que  L''  pourra  être  remplacé  par  L  4-  •}' 
dans  la  généralité  des  applications.  Toutefois ,  ce  sera  là  une  équi- 
valence arithmétique  non  analytique.  Bessel  n^a  pas  fait  cette  dis- 
tinction dans  ses  Fundamenta  Astronomiœ;  car,  à  la  page  286  de 
cet  ouvrage,  s'appuyant  sur  une  construction  qu'il  ne  fait  que  dé- 
crire ,  mais  qui  est  identique  à  notre ^^.  12,  il  établit  les  rapports 
des  éléments  du  triangle  NT'T",  sur  la  supposition  que ,  l'arc  T^ 
étant  désigné  par  tt,  le  côté  NT'  est  tt  -hi|;,  et  le  côté  NT"  par 
N  -h  -^'y  ce  qui  n'est  vrai  qu'approximativement  pour  celui-ci , 
comme  nous  venons  de  le  démontrer.  La  même  identification  est 
reproduite  dans  l'introduction  des  Tabulœ  Regiomontanœ,  page  4; 
et ,  dans  les  deux  cas,  elle  est  prise  comme  base  pour  établir  les 
formules  qui  servent  à  transporter  les  coordonnées  angulaires  d'une 
époque  à  une  autre.  En  .l'admettant,  on  peut  résoudre  très-com- 
modément le  triangle  nt'T''  de  la^^.  12,  par  l'emploi  des  ana- 
logies de  Néper,  de  même  que  l'on  pourrait  les  appliquer,  sous 
une  restriction  semblable,  au  triangle  homologue  de  \^  fig»  10. 
C'est  aussi  ce  qu'a  fait  Bessel.  Mais,  afin  de  montrer  avec  évidence 
comment  cette  restriction  y  intervient ,  j'établirai  ces  analogies  sans 
la  supposer.  A  cet  effet ,  prenant  d'abord  pour  données ,  dans  la 
fig.  12,  les  deux  angles  intérieurs  »  et  180° —  w',  qui  sont  opposés 
au  sommet  N,  je  désignerai  généralement  l'arc  inconnu  NT  par  L , 
ce  qui  donnera  NT'  égal  à  L  -f-  +.  J'appellerai ,  en  outre ,  le  côté 
T'T"  a',  comme  nous  l'avons  fait  constamment;  mais,  au  lieu  de 
supposer  1«  troisième  côté  NT",  ou  L",  égal  à  L  -h  tJ;',  je  le  repré- 
senterai par  L  -i-  ij^'  -^-  a; ,  x  étant  une  quantité  inconnue  très-pe- 
tite de  l'ordre  du  carré  de  l'angle  n ,  comme  nous  l'avons  tout  à 
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l'heure  constaté.  Alors  les  analogies  de  Néper,  étant  appliquées  à 
ces  éléments  y  fourniront  les  trois  équations  suivantes  (*)  : 

tang^/2  sin  [L  4-  -j  ('^  -h^'-h  ^)]  =  sin  y  (+  —  >{*'— x)  tang  -i-  (w'—  w) , 
tangJllcos[L-+-■3■(^|<^-^^'^-x)]=:  cos -j ()J< —- -vj/'— x)  tangj(w'— «), 
tang ja'  cos | (w'  -f-  w)  =  tang|(>}/  —  >!*'—  x)  cos  7  (w' —  «). 

Elles  ne  résolvent  le  triangle  et  ne  font  connaître  les  trois  éléments 
cherchés  L ,  a',  n,  qu'autant  que  l'on  y  suppose  x  nul  ou  négli- 
geable numériquement,  puisqu'il  est  lui-même  fonction  de  n  et 
de  L.  C'est  ce  que  Bessel  a  supposé,  d'ailleurs,  sans  inconvé- 
nient numérique  d'aucune  importance.  La  troisième  équation, 


{*)  Ces  relations ,  entièrement  composées  de  produits ,  sont  d'un  usage 
très-commode  dans  les  cas  auxquels  on  peut  les  appliquer,  à  cause  de  la  fa- 
cilité qu'elles  présentent  à  être  traitées  par  le  calcul  logarithmique.  Ce  fut 
pour  ce  but  qne  Napier,  Pinventeur  de  calcul ,  les  chercha.  Legendre  les  a 
placées  à  la  fin  des  généralités  relatives  à  la  trigonométrie  spbérique;  mais 
il  les  a  exposées  sous  la  forme  de  proportions ,  où  les  inconnues  sont  spéci- 
Gées,  ce  qui  ne  laisse  pas  immédiatement  apercevoir  toutes  les  circonstances 
où  elles  peuvent  servir.  C'est  pourquoi  je  vais  les  représenter  ici  sous  la 
forme  d'égalités ,  d'où  l'on  pourra  déduire,  par  logarithmes,  un  terme  quel- 
ODDqoe,  lorsque  tous  les  autres  seront  donnés.  Je  conserve,  d'ailleurs,  la 
notation  des  élémes^  du  triangle  employée  par  Legendre ,  en  sorte  que 
A,  B,  C  désignent  ses  trois  angles,  et  a,  b,  des  arcs  de  grands  cercles  res- 
pectivement opposés  à  ces  angles,  qui  constituent  ses  trois  côtés.  Ces  con- 
veniions  étant  admises,  voici  les  relations  trouvées  par  JMapier  : 

;i)        tangiCtangKA-B)8ini(a  +  &)  =  sin|(a-ft), 

(2)  tang  |G  tang  i  (A  -h B)  cos  1  (a  -+-  ft)  =  cos  i  (a  —  &), 

(3)  tangAcsinA(A  — B)  =  tang  {(«-h&)  sin  ^(A-hB)» 
v4)                                tang  i  c  cos  |(  A  —  B)  =  tang  \  {a-i-b)  cos|  (  A-h  B) . 

Prenons  comme  exemple  le  cas  considéré  dans  le  texte,  en  supposant  x  nul  ; 
il  se  rapporte  au  triangle  N  Y' Y"  de  la^.  la.  On  y  donne 

A  =  180*»  —  w'      et      B  =  6». 
De  là  il  résulte 

{(A-B)  =  90<>— H«  +  w')      et      f(A-f-B)  =  9oo— i(w'  — eo). 

On  n'y  donne  pas  le  côté  a,  qui  est  L-h^  j  ni  le  côté  6,  que  l'on  suppose 
ôlreL  +  i'.  Mais,  en  soustrayant  cette  seconde  expression  de  la  première, 
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celle  qui  donne  a',  n'a  pu  être  annexée  par  hii  aux  deux  pre- 
mières que  p<lur  compléter  la  symétrie  de  Pexposition  ;  car  il  est 
bien  plus  simple  de  tirer  le  côté  x^x'^  ou  a!  du  triangle  rectangle 
T'T''P^  dont  il  est  l'hypoténuse ,  en  le  calculant  par  son  expres- 
sion directe  et  rigoureuse 

,,„„  ,_tang(j^-Mn 
taujra  = ? 

^  cosw 

laquelle  résulte  immédiatement  de  la  définition  sous  laquelle  Tare  ^ 
est  introduit  dans  la  théorie  analytique.  Si  j'ai  cru  devoir  signaler 
cette  légère  inexactitude  d'identification,  qui  ne  peut  avoir  aucune 
conséquence  sensible  pour  les  calculs  des  astronomes,  c'est  à  cause 
de  la  grande  et  juste  autorité  des  ouvrages  où  elle  se  troMve ,  et 
d'où  elle  a  passé  ensuite ,  sans  examen ,  dans  plusiears  travaux 
astronomiques  très-estimables,  qui  avaient  peur  but  le  perfection- 
nement même  de  la  théorie ,  ainsi  que  la  détermination  de  ses  élé- 
ments les  plus  délicats. 

145.  Le  même  motif  me  dictera  une  antre  remarque.  Lorsque 
Bessel  eut  rassemblé  cette  immense  collection  des  observations  de 
Bradlejr,  qu'il  présenta  aux  astronomes  toute  calculée  et  réduite, 
avec  des  soins  admirables,  à  l'époque  moyenne  du  i^'  janvier  1755, 
en  l'appelant,  ajuste  titre,  Fundamenta  AstFonomim,  les  prédeux 
documents  comparésr  au  catalogue  publié  par  Piazzi  pour  l'année 

la  différence  a  —  b  se  trouve  être  égale  à  ^— -  ^',  qui  est  conoue.  Alors,  en 
appliquant  les  deux  premières  analogies,  leur  combinaison  fait  connaitre 
séparément  lang  i  (a -h i) ,  qui  est  tang [ L -+- 1(^  4-  ^' )] ,  et  ensuite  tangï C, 
qui  est  tang-^n.  Si  Ton  veut  que  n  résulte  toujours  positif,  et  que  le  som- 
met N  appartienne  toujours  au  nœud  ascendant  de  l'écliptique  mobile  sur 
Técliptique  fixe,  il  faudra,  dans  chaque  cas  particulier,  interpréter  Tare 
L  +  i(^  +  ^'}f  qui  s''obtient  par  sa  tangente,  de  manière  que  cette  constance 
du  signe  de  n  soit  réalisée  en  ne  lui  donnant  que  des  valeurs  comprises 
entre  o^  et  +90^'.  Lorsque  les  côtés  a^b  sont  ainsi  connus  individuellement, 
avec  les  angles  A  et  B  déjà  donnés ,  la  troisième  analogie  fait  connaître  le 
côté  c,  qui  est  a'.  Ces  conditions  dUnterprétation ,  étant  fidèlement  obser- 
vées, conduisent,  sans  aucun  doute |  à  des  résultats  exacts;  mais  on  s^en 
exempte  en  attribuant  la  variation  de  signe  à  Tangle  n ,  avant  ou  après 
répoque  fixe,  et  définissant  le  nœud  N  par  son  caractère  continu  de  mouve- 
ment, comme  je  Tai  fait. 
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1800  lui  firent  reconnaître  qu'il  fallait  augmenter  quelque  peu 
la  valeur  attribuée  par  Laplace  au  coefficient  de  la  première  puis- 
sance du  temps  dans  l'expression  de  la  précession  n|/ ,  mesurée,  à 
partir  du  i*' janvier  1750,  sur  l'écliptique  de  cette  époque  consi- 
déré comme  fixe ,  et  qu'il  convenait  de  le  faire  égal  à  50^,37572, 
au  lieu  de  50^^,28762,  que  Laplace  avait  supposé.  En  outre,  d'au- 
tres considérations  avaient  indiqué  qu'il  fallait  augmenter  l'éva- 
luation de  la  masse  de  Vénus  que  Laplace  avait  admise.  Bessel 
voulut  donc  introduire  les  conséquences  de  cet  accroissement  dans 
les  expressions  de  n  sin  L  et  de  n  cos  L ,  qui  règlent  les  roouve-» 
méats  du  plan  de  l'écUp tique,  pour  les  transporter  de  là  dans  les  par- 
ties de  ^,  ^\  uet  tù\  dépendantes  de  ces  quantités.  Mais  les  formules 
de  correcdou  établies  pour  ce  but,  dans  la  Mécanique  céleste,  par- 
tioalièrement  au'chap.  YII  du  livre  VI,  ne  s'appliquent  explicite- 
ment qu'aux  quantités  qui  doivent  multiplier  la  première  puissance 
du  temps  t  dans  n  sinL  et  ;tcosL;  et  l'on  n'y  trouve  pas  leurs 
analogues  pour  les  termes  de  l'ordre  r^  Bessel  se  résigna  donc  à 
ne  pas  porter,  dans  ceux-ci ,  les  rectifications  correspondantes  , 
espérant  que  cette  omission  n'aurait  que  des  conséquences  négli- 
geables, ce  dont  il  avertit  lui-même  à  la  page  x  de  l'Introduction 
aux  Tabulœ  Reghmonêance.  Jusqu'à  quel  point ,  et  dans  quel»<cas, 
cette  prévision  est-elle  fondée  ;  c'est  ce  que  va  nous  découvrir 
l'analyse  suivante ,  qui  aura  aussi  l'avantage  de  nous  préparer  des 
formules  dont  nous  aurons  ultérieurement  un  indispensable  besoin 
pour  des  applications  importantes.  Je  l'exposerai  en  suivant  comme 
guide  le  Mémoire  de  Poisson ,  inséré  au  tome  VII  de  l'Académie 
des  Sciences ,  que  j'ai  déjà  plusieurs  fois  mentionné  avec  les  éloges 
qu'il  mérite.  Les  résultats  théoriques  qu'on  y  trouve  démontrés 
feront  l'office  d'autant  de  faits  que  je  n'aurai  qu'à  en  extraire. 

144.  Je  prends  p»ur  type  de  raisonnement  notre  ^^.  10,  en 
conservant  toutes  les  particularités  de  notation  conventionnelles 
que  nous  y  avons  attachées.  Je  suppose  que  l'on  compte  le  temps  t 
en  années  juliennes  de  365^,25,  à  partir  d'une  certaine  époque 
connue^  qui  sera,  si  l'on  veut,  le  i**'  janvier  1760 ,  comme  dans 
la  Mécanique  céleste,  mais  qui  pourrait  être  toute  autre.  Les  for- 
mules établies  au  n^  Si5  du  livre  VI  de  la  Mécanique  céleste  don  - 
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neront ,  pour  cette  époque ,  les  expressions  de  ii  sm  L  et  de  /i  cosL, 
sous  les  formes  suivantes,  restreintes  aux  deux  premières  puis- 
sances de  la  variable  t  : 

(i)  n  ûnlu  =z  gt-\-  kt^^       n  cosL  =z  g^t -h  k^t-. 

Les  lettres  g,  /*,  g\  k'  désignent  des  coefficients  numériques  qui 
dépendent  des  masses  attribuées  aux  planètes,  des  conigurations 
de  leurs  orbites ,  et  de  la  position  des  plans  de  ces  orbites  relative- 
ment à  celui  de  l'écliptique  mobile  que  la  terre  décrit.  Dans  la 
disposition  présente  du  système  planétaire ,  et  pour  toute  retendue 
des  temps  antérieurs  ou  postérieurs  que  Ton  peut  avoir  sujet  de 
considérer  en  vue  d'applications  numériques ,  lorsque  Ton  con- 
struit l'angle  n  et  Tare  L  conformément  aux  conventions  adop- 
tées pour  notre  Jîg.  lo,  les  coefficients  g,  k,  g'y  se  trouvent  po- 
sitifs, et  k  '  négatif.  Je  les  supposerai  ici  exprimés ,  de  même  que 
l'angle  /z,  en  secondes  de  degré  de  la  graduation  sexagésioaale. 
Nous  avons  trouvé,  page  177 ,  les  valeurs  que  les  formules  de  La- 
place  leur  attribuent,  en  prenant  pour  époque  primordiale  ie 
i«i*  janvier  i^So.  Il  sera  bon  d'avoir  ces  valeurs  présenties  à  l'es- 
prit ,  afin  de  se  rappeler  leurs  relations  de  signes  et  leur  petitesse 
absolue ,  qui  deviendra,  dans  ce  qui  va  suivre,  un  élément  essen- 
tiel pour  en  limiter  judicieusement  l'emploi  pratique.  Il  ne  faut  pas 
oublier  non  plus  que  les  formes  littérales  sous  lesquelles  les  pro- 
duits n  sin  L  et  /z  cos  L  sont  ici  présentés ,  n'en  offrent  que  des 
expressions  approximatives  qui  embrassent  seulement  les  deux 

premières  puissances  du  rapport  :—j,  \  de  sorte  que  Ions  les  déve- 

loppements  ultérieurs  où  entrera  l'angle  n  devront  être  restreints 
à  cette  même  limite  conventionnelle  d'approximation. 

145.  Le  mouvement  de  l'équateur  terrestre,  à  partir  de  l'époque 
où  t  commence ,  se  définit  par  les  deux  coordonnées  variables  &> 
et  ^J/.  La  première  exprime  son  inclinaison,  à  l'instant  r,  sur  l'éclip- 
tique de  l'époque  primitive  pris  pour  plan  fixe  ;  la  seconde  exprime 
l'arc  T  T%  compris  dans  le  même  plan ,  à  ce  même  instant  r,  entre 
son  nœud  descendant  T'  et  le  point  équinpxial  T  de  cette  même 
époque.  La  distance  T  T' ou  ij*  se  trouve  généralement  occidentale 
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à  l'origine  T  quand  ;  est  positif,  comme  le  suppose  notre y?^.  10, 
et  orientale  quand  t  est  négatif,  comme  le  représente  notvefig,  1 1 . 
Les  formules  analytiques  la  présentent,  dans  le  premier  cas,  avec 
le  signe  positif;  dans  le  second ,  avec  le  signe  négatif. 

Les  coordonnées  w  et  •»[/  sont  sujettes  à  deux  sortes  de  variations, 
toutes  deux  de  nature  périodique ,  mais  qui  se  distinguent  dans  les 
expressions  analytiqiies ,  comme  dans  les  énoncés,  d'après  la 
^nde  disproportion  des  intervalles  de  temps  que  leurs  périodes 
embrassent.  Les  premières  s'opèrent  avec  une  extrême  lenteur  ;  on 
les  nomme  séculaires.  Elles  composent  la  partie  principale ,  et  Ton 
pourrait  dire  moyenne  du  mouvement  conique  que  l'axe  de  rota- 
tion du  sphéroïde  terrestre  exécute  autour  du  pôle  de  Técliptique 
en  plusieurs  milliers  d'années.  Les  autres ,  appelées  spécialement 
périodiques,  expriment  des  oscillations  pareillement  coniques  et 
révolutives,  mais  angulairement  beaucoup  moindres,  que  cet  axe 
exécute  continûment  autour  du  lieu  moyen  où  les  premières  seules 
l'amèneraient  à  chaque  instant  considéré.  On  désigne  celles-ci  par 
la  dénomination  très-caractéristique  de  natation ,  et  nous  étudierons 
leurs  lois  dans  le  chapitre  suivant. 

146.  Lorsqu'on  borne  l'évaluation  des  coordonnées  u  et  \p  à  ne 
comprendre  que  les  deux  premières  puissances  du  temps  t ,  la  por- 
tion séculaire  de  leurs  expressions  est  donnée  par  la  théorie  new- 
tonienne  sous  les  formes  suivantes  : 

4)  0,  (  sont  des  coefficients  numériques  positifs ,  que  je  suppose  ici 
exprimés  en  secondes  de  degré  de  la  division  sexagésimale.  Je  vais 
expliquer  sommairement  leur  composition  analytique ,  et  leur  con- 
nexion avec  les  causes  mécaniques  des  phénomènes  qui  s'observent. 
î-.e  coefficient  a ,  qui  forme  la  partie  principale  de  \j/,  se  compose 
de  divers  éléments  physiques ,  dont  plusieurs  sont  déterminables 
par  l'observation ,  comme  on  peut  le  voir  par  son  expression  expli- 
cite rapportée  dans  le  Mémoire  de  Poisson ,  pages  247  et  248  (*). 

(*)  Il  y  est  désigné  par  la  lettre  Ç.  Dans  la  Mécanique  céleste,  liv.  V,  n^  6, 
T.   IV.  i4 
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Mais  il  contient ,  en  outre ,  un  facteur  dépendant  des  moments 
d'inertie  du  sphéroïde  terrestre ,  lequel  ne  peut  pas  être  obtenu 
par  une  voie  directe.  C'est  pourquoi  sa  valeur  numérique  se  con- 
clut, à  posteriori,  du  phénomène  même  de  la  précession,  d'après 
les  différences  que  présentent  les  coordonnées  équatoriales  des 
mêmes  étoiles,  déterminées  astronomiquement  à  des  époques  dis- 
tinctes ,  séparées  par  un  intervalle  de  temps  connu.  C'est  ce  coeffi- 
cient (t  que  les  développements  tirés  des  formules  de  Làplace  nous 
ont  donné  égal  à  5o"  ,28761,  pour  l'époque  de  1750.  Bessel  l'a 
porté  à  5o", 37572  pour  cette  même  époque,  en  le  concluant  des 
coordonnées  stellaires  établies  pour  les  années  1765  et  1800,  par 
les  observations  de  Bradley  et  de  Piazzi.  Nous  lui  retrouverons,  à 
peu  de  chose  près,  la  même  valeur  dans  les  sections  suivantes,  en  le 
tirant  des  mêmes  documents.  Avec  des  données  d'observation  aussi 
précises ,  un  intervalle  de  quarante  ou  cinquante  ans  suffit  pour 
que  l'incertitude  de  son  évaluation  ne  puisse  s'élever  qu'à  une ,  ou 
au  plus  deux  unités,  sur  les  centièmes  de  seconde.  L'emploi  des 
déterminations  antérieures ,  même  des  plus  anciennes  que  l'on  pos- 
sède ,  ne  procurerait  jamais  autant  de  sûreté ,  parce  que  l'étendue 
des  erreurs  qu'elles  comportent  ne  serait  pas  suffisamment  com- 
pensée par  la  grandeur  de  l'intervalle  de  temps  qui  les  sépare  de 

nous. 

147.  Les  deux  autres  coefficients  0  et  c  sont  fournis  par  la 
théorie  de  l'attraction  sous  les  formes  suivantes ,  que  j'emprunte 
au  Mémoire  de  Poisson ,  page  248.  J'adapte  seulement  les  signes 
algébriques  au  mode  de  construction  que  nous  avons  convention- 


il  Pest  par  la  lettre  L  Vai  quelque  regret  de  changer  encore  ici  ces  dénomi- 
nation», d^auiant  que  la  lettre  a  m^a  déjh  servi  et  me  servira  encore  habi- 
tuellement pour  désigner  les  ascensions  droites.  Mais  je  n^ai  pas  trouvé 
d^autre  caractère  plus  commode  à  écrire  pour  exprimer  une  quantité  qui  se 
représentera  aussi  fréquemment  dans  les  formules  que  j'^aurai  à  exposer. 
Seulement ,  lorsque  je  remploierai  dans  cette  acception ,  Je  l'écrirai  en  carac- 
tère allemand  et*non  italique,  ainsi  que  le  coefficient  b  qui  Taccompagae} 
do  sorte  que  j'espère  qu'ail  n'en  résultera  aucune  confusion.  D'ailleurs,  elle 
se  trouvera  alors  toujours  afifcctée  comme  coefficient  à  la  première  puissance 
du  temps  I,  dans  l'expression  de  ^,  ce  qui  éloignera  toute  autre  association 
d'idées. 
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nellement  adopté  pour  /z  et  L  : 

d  est  le  même  que  ci-dessus.  Le  premier  terme  de  Jp  n'a  pas  besoin 
d'explication  ;  sa  composition  est  évidente.  Celle  de  c  Test  égale- 
ment. Quant  à  la  lettre  v ,  elle  représente  ici  un  nombre  abstrait 
positif  dépendant  de  trois  éléments  physiques ,  qui  sont  :  Texcen- 
iricité  Cx  de  l'orbe  terrestre,  la  variation  séculaire  annuelleyde 
cette  excentricité  à  Tépoque  où  t  commence  ;  plus  un  nombre  ab- 
strait u,  exprimant  le  rapport  d'intensité  des  actions  par  lesquelles 
la  lune  et  le  soleil  coopèrent  individuellement  à  la  déviation  éprou- 
vée par  l'équateur  terrestre,  rapport  qui  est  le  même  que  celui  de 
leurs  actions  sur  les  marées ,  et  qui  se  conclut  de  ces  derniers  phé- 
nomènes (*).  L'expression  théorique  du  nombre  v,  en  fonction  de 
ces  données,  est 

2(H-u)' 

/est  donné  négatif  par  les  Tables  astronomiques,  parce  que  l'ex- 
centricité de  l'orbe  terrestre  va  en  diminuant  dans  les  temps  actuels 
à  mesure  que  t  augmente  ;  ce  qui  rend  le  nombre  u  positif  dans 
notre  notation,  comme  je  Tai  annoncé.  Je  rapporterai  les  valeurs 
actuelles  de  ses  trois  éléments  lorsque  nous  en  viendrons  aux  appli- 
cations numériques. 
148.  Les  équations  (i)  et  (2)  étant  aussi  données  par  la  théorie 


(*)  Le  rapport  que  j'appellerai  ici  u  est  défiai,  dans  le  Mémoire  de  Pois- 
son, par  la  lettre  û,  page  227.  Dans  la  Mécanique  céleste,  liv.  V,  n^  ^^ 
il  est  désigné  par  la  lettre  X,  Je  lui  ai  d^ailleurs  attribué,  dans  Pexpression 
<ie^,  le  même  emploi  que  Poisson  lui  donne,  soiis  la  dénomination  de  &>, 
page 248.  Pai  changé,  bien  à  regret,  ces  détails  de  la  notation  de  Poisson, 
que  je  ne  pouvais  conserver,  ayant  déjà  aiTecté  partout  la  lettre  u,  à  expri- 
mer Tobliquité  de  Téquateur  sur  récliptique,  soit  fixe,  soit  mobile  ;  mais  je 
m^en  excuse,  ayant  trop  souvent  déploré  la  fatigue  inutile  que  donne  à  Tes- 
prit  le  changement  des  notations  antérieurement  employées  dans  des  ou- 
vrages scientifiques  d^un  mérite  reconnu,  quand  il  n'est  pas  justifié  par  des 
'^aisons  d'analogie  ou  par  une  nécessi  té  indispensable. 

14. 
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de  l'attraction ,  et  leurs  coefficients  étant  évalués  en  nombres ,  les 
valeurs  des  trois  autres  éléments  de  la  précession ,  que  nous  avons 
nommés  w',  a!  et  ij/',  s'en  déduisent  comme  conséquences  trigono- 
métriques,  sans  aucune  intervention  ultérieure  de  cette  théorie. 
Les  deux  premières  s'obtiennent  en  résolvant  le  triangle  sphé- 
rique  NT'T"  de  notre  fig,  lo.  Pour  chaque  valeur  assignée  du 
temps  r,  on  y  connaît  l'angle  n  et  l'angle  intérieur  en  T',  qui  est 
1 8o*>—  w.  De  plus,  l'arc  TN  étant  L,  et  T  T',  ^,  le  côté  NT' adja- 
cent à  ces  angles  est  L  — 1|/,  qui  sera  aussi  connu.  On  peut  donc 
conclure  de  là  le  troisième  angle  égal  à  w',  qui  est  l'obliquité  ob- 
servable de  l'équateur  sur  l'écliptique  réelle  à  l'instant  t ,  et  aussi 
l'arc  y'T">  ou  a',  qui  est  le  mouvement  en  ascension  droite  exé- 
cuté par  le  point  équinoxial  observable  depuis  l'époque  primitive 
jusqu^à  cet  instant.  On  a  pour  cela  les  deux  équations  suivantes  : 

cos  w'  =  sin  6>  sin  n  cos  (L  — ^)  -|-  cos  w  cos/i , 

sin/2sin  (L  —  ^) 


sma 


sinb>' 


La  première  est  donnée  par  le  quatrième  cas  des  triangles  sphé- 
riques  obliquangles  de  Legendre;  la  seconde  repose  sur  la  condi- 
tion générale  de  proportionnalité  qui  existe  dans  tout  triangle  sphé- 
rique ,  entre  les  sinus  des  angles  et  les  sinus  des  côtés  opposés. 

L^arc  a' étant  donc  censé  connu,  menezdu  point  T"  l'arcdegrand 
cercle  t"P"  perpendiculaire  à  l'écliptique  fixe.  La  distance  TP" 
sera  ^J;'  par  définition ,  et  conséquemment  p'^T'  sera  ^ — ^' ,  Alors , 
dans  le  triangle  rectangle  T"T'P,  on  connaîtra  l'hypoténuse  T'T" 
ou  a',  avec  l'angle  w.  De  là  on  conclura  le  côté  P'^T',  ou  4/  —  f , 
par  le  troisième  cas  de  ces  triangles  que  Legendre  a  cnuméré ,  et 
l'on  aura 

tang  (\p  —  ^P')  =  tang  a'  cos  w. 

i49.  Ces  trois  relations  trigonomé triques  sont  rigoureuses; 
mais ,  dans  toute  cette  théorie ,  on  ne  pousse  les  déterminations 

que  jusqu'aux  deux  premières  puissances  du  rapport  — ^.  Il  faut 

R 

donc  en  tirer  nos  trois  inconnues,  avec  ce  même  degré  d'approxi- 
mation. 
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Je  commence  par  «»'.  Dans  Téquation  qui  le  détenDine,  cos  u'  ne 

diffère  de  cosw  que  par  des  quantités  de  Tordre  sin  /i  ou  — 7,.  Donc, 

si  l'on  y  fait  généralement  w'  égal  à  o>  —  j? ,  l'inconnue  positive  ou 
négative  x  sera  de  ce  même  ordre.  Cette  transformation  donne 

cos  0)'  =  cos  w  cos  X  H-  sin  w  sin  a:; 

et,  en  dégageant  sin  u  sin  x  après  l'avoir  introduit ,  il  en  résulte 

sin6)sinâ7=rsino>>sin/zcos(L — '>t')"+"(ï — cos2')cosw — 2coswsin*-j/i-. 

Dans  une  première  approximation ,  où  l'on  négligerait  le  carré 

« 

de  sin  x  comparativement  à  sa  première  puissance ,  cos  x  devrait 
être  fait  égal  à  +  i ,  et  l'équation  réduite  par  cette  supposition 
donnerait 

•  .  .  /T  ,v         2COSW    .    ,, 

sm  ;z:  =  sin  /z  COS  fL  —  ■J/l : sin'-5-/î. 

^         ^'        smu 

Donc,  en  se  bornant  aux  deux  premières  puissances  de  sin/z  ou 

de  -^9  comme  on  est  convenu  de  le  faire ,  on  en  tirerait 
R 

cos.r  =.1  —  \  sin'/i  cos'  (L  —  \p). 

Celte  expression  de  cos  x  atteindrait  donc  les  bornes  assignées  à 
l'approximation  ;  et,  en  l'employant,  elle  donnerait,  dans  les  mêmes 

limites , 

sin  a>  sin  07  =  sin  (o  sin  n  cos  (L  —  ip) 

-h  y  cos  û)  sin*  n  cos*  (li  —  \p)  —  2  cos  w  sin'-y  /î. 

La  valeur  de  sin  j:  tirée  de  cette  nouvelle  égalité  remplit  donc  les 
conditions  prescrites.  Elle  montre  que  l'intonnue  correclive  x  est 
de  Tordre  de  petitesse  de  /i ,,  comme  on  devait  s'y  attendre.  Or, 
puisqu'on  veut  négliger  toutes  les  quantités  de  l'ordre  supérieur 

a  —  ,  on  peut  y  remplacer  respectivement  sin  ar,  sin/i  et  sin'-j/i 


R 


X      n      .   n^ 


par  les  rapports  :^,9  ^,?  T^TTa*  Alors  un  des  diviseurs  R''  dispa- 

R      R         R 

irait  des  deux  membres ,  comme  leur  étant  commun ,  et  l'on  a^ 
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finalement 

.  n}  cos  w  .  , .  _        . . 

Donc,  puisque  w'  a  été  fait  égal  à  o*  — x,  on  aura  aussi 

.  /i*  cosw  .  ,,^        ,v 

w'=rw  — /IC0S(L  — ^)  +  |-r7,-. Sin' (L  — +)  . 

^         ^'         R  sin  w 

iSO.  Je  considère  maintenant  Téquation  qui  donne  sin  ad.  Elle 

montre  que  Tare  a!  est  de  Tordre  de  petitesse  de  ri.  On  peut  donc 

/       •  1  a!       n 

y  remplacer  respectivement  sma'  et  sm  n  par  les  rapports  -^^  et  —,, 

dans  Tordre  d'approximation  auquel  nous  nous  bornons.  Elle  de- 
vient alors 

,       /zsin(L  —  Y) 


a  —  .      , 

sm»^ 


Puisque  son  second  membre  est  déjà  de  Tordre  n ,  il  suffit  d'y 
substituer  pour  sin  w'  sa  valeur  approchée  seulement  jusque  dans 
les  quantités  de  ce  même  ordre  ;  car  les  portions  de  cette  valeur, 


n 


qui  contiennent  des  puissances  plus  élevées  de  —; ,  donneraient  ici 

Jti 

des  termes  d'ordre  égal  ou  supérieur  à  1^7^ ,  termes  que  Ton  est 

convenu  de  négliger.  Or,  en  prenant  w'  sous  sa  forme  générale 
w  —  Xy  que  nous  lui  avons  donnée  tout  à  Theure ,  on  en  déduit 
rigoureusement 

sin  w'  =r  sin  w  cos  jc  —  cos  &>  sin  x; 

et,  en  transformant  le  second  membre  de  manière  à  y  séparer  les 
termes  de  différents  ordres , 

sin  b>^  =  sin  &>  —  cos  &>  sin  x  —  2  sin  w  sin'^x. 

Mais ,  comme  on  sait  que  jc  est  de  Tordre  n ,  on  peut  remplacer 

respectivement  sin  x  et  sin'|x  par  ^  et  7  -77-^.  On  a  alors 

sin  «'  =  sin  w  —  — -  cos  w  —  \  —^  sis  «. 

R  R  ' 
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Si  l'on  voulait  avoir  la  valeur  absolue  de  sin  w'  dans  toute  Tainpli- 
tilde  fixée  à  l'approximation ,  il  faudrait  remplacer  x ,  dans  k 
second  membre ,  par  sa  valeur  complète  ci-dessus  trouvée ,  en 
ne  prenant  que  son  premier  terme  de  Tordre  n  pour  former  le 

rapport  ^^.  Mais ,  pour  la  substitution  que  nous  voulons  faire 

dans  l'expression  de  a',  il  nous  suffit  d'avoir  sin  w'  évalué  jusqu'aux 
termes  de  ce  même  ordre  n  inclusivement.  Il  faut  donc  prendre 
seulement  le  premier  de  x  ;  ce  qui  nous  donnera ,  entre  ces  mêmes 

limites , 

/  -F  /2    COSW  1 

sin  w'  =  siu  w     I  —  =rr,  ~ cos  (L  —  J;      , 

L  R   sin  w        ^  ^'J 

et,  par  suite, 

, n  sin  (L  —  •^) 


r — - 

I  n  cosco 


sinw         .  .- 

cos  (L 

11  ne  reste  plus  qu'à  développer  le  second  facteur  par  la  division, 
en  une  série  que  l'on  bornera  à  la  première  puissance  du  rap- 
port — ,  puis  à  le  réunir  au  premier,  après  l'avoir  ainsi  restreint. 
K. 

Cette  opération  donne  finalement 

,      72sin(L  — •>!/)       «^cosw 

a  — f -h  ^  -^7-  sm  (L  —  ^)  cos(  L  —  ^^). 

smw  R   sm^w       ^  ^' 

C'est  l'expression  de  l'arc  a'  dans  les  bornes  d'approximation  assi- 
gnées. 

Nous  n'avons  plus  à  dégager  que  ^I^  —  n]/'.  On  y  parviendra  aisé- 
ment par  ce  qui  précède.  L'équation  qui  donne  cette  différence 
montre  qu'elle  est  du  même  ordre  de  petitesse  que  a',  conséquem- 
ment  du  même  ordre  que  n.  Donc ,  notre  approximation  ne  devant 
embrasser  que  les  deux  premières  puissances  de  pareilles  quantités, 
on  peut,  dans  cette  équation,  remplacer  respectivement  tang(^ — Y) 

et  tang  otf  par  les  rapports  ■       •„    S  :^.  Ainsi  restreinte,  elle 

R  R 

devient 

\j/  —  ip'  =  a'  cos  w  j 
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et,  en  y  remplaçant  a'  par  son  expression  explicite  tout  à  rheore 
trouvée  y  on  en  tire  finalement 

«cosw  /i*  cos'w  .    ,  \        . 

^  =  * -- 5^ ''°  ^^  -  *)  -  iP5^  *""  (^  - '•'^ ''^  ^^  - '!''■ 

loi.  Jusqu'ici  les  développements  de  w'  —  «,  a'  et  ;]/'  —  ■»]/ ,  que 
ncTus  venons  de  former,  sont  astreints  à  ne  comprendre  que  les 

deux  premières  puissances  du  rapport  ^-^,  sans  aucune  restriction 

relative  aux  valeurs  de  la  variable  t  contenues  dans  les  expressions 
absolues  de  /i ,  &)  ou  >|/9  non  plus  que  dans  celles  de  &>'  et  de  ^',  qui 
on  dérivent  par  simple  différence.  Il  faut  maintenant  assujettir  ces 
dernières  et  aussi  a'  à  ne  comprendre  que  les  deux  premières 
puissances  de  cette  variable  ;  ce  qui  se  fera  en  y  introduisant  les 
expressions  àe  (dj-^y  nsinh  et  n  cosL,  établies  plus  haut  avec  la 
même  condition  de  limitation. 

Pour  les  termes  qui  contiennent  w  ou  \p  sous  une  forme  explicite, 
l'opération  s'effectuera  immédiatement  par  la  simple  substitution 
de  leurs  expressions  littérales  ainsi  restreintes.  Quant  aux  autres 
termes,  ils  se  composent  tous  de  facteurs  ayant  la  forme  n  sin(L'^|') 
ou  n  cos(L  —  \p).  Développons  ceux-ci  dans  leurs  éléments  simples, 
en  y  remplaçant  cos  -^  par  son  expression  équivalente  i  —  2  sin'-;^!'. 
Nous  aurons  alors 

n  sin  (L  —  ^^)  =  «  sin  L  —  n  cosL  sin -^  —  2/z  sin  L  sin^-i-il*, 
n  cos(L  —  ^)z=n  cos  L  -+-  /i  sin  L  sin  -ip  —  2/1  cos  L  sin^y-»!». 

Or,  en  restreignant  nos  évaluations  à  ne  comprendre  que  les  deux 
premières  puissances  du  temps  f ,  nous  avons  eu  : 

,  insmL=zgt  -4- /A 

^  ^  (  wcosL  =  gf'/-hit'r'; 

I       a>     =  Wo  -f*  c^^ 


L'ordre  des  différents  termes  qui  composent  ces  expressions  règle 
l'emploi  qu'il  faut  en  faire  dans  nos  substitutions,  pour  maintenir 
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l'approximation  dans  les  mêmes  limites,  relativement  à  la  va- 
riable t. 

Nous  y  voyons  d*abord  que  les  produits  nsinli,  n  cos  L  et  l'arc  -^ 
sont  de  Tordre  t.  Conséquemment ,  les  termes  qui  présentent  l'un 
de  ces  produits  multiplié  par  sin'|\p ,  dans  les  développements  que 
nous  venons  de  former,  devront  être  supprimés;  car,  par  les  sub- 
stitutions, ils  donneraient  des  termes  de  l'ordre  t^. 

D'après  le  même  motif,  sin  ^|/  devra  être  remplacé  dans  les  autres 

termes  par  le  simple  rapport  ^  ;  mais  sin  \p  ne  s'y  présente  qu'as- 
socié, par  multiplication,  à  /zsinL  ou  ncosh.  On  devra  donc 
n'effectuer  ces  produits  qu'entre  les  termes  de  leurs  facteurs  qui 
sont  individuellement  de  l'ordre  t. 
Ces  restrictions  étant  observées  ,  on  aura 

nsm(L^^)  =  gt  +  I^A  ^^y^ 
/icos(L->p)=^'r-t.^H-      ^^^». 

Chacun  de  ces  facteurs  complexes  se  trouve  donc  être,  par  son 
premier  terme ,  de  l'ordre  i.  Or,  dans  les  expressions  de  w',  a'  eti|/', 
ils  entrent  affectés  de  facteurs  trigonométriques  dépendant  de 
langle  cj ,  lequel ,  par  les  conditions  de  nos  approximations ,  ne 
diffère  de  Wq  que  dans  l'ordre  t^.  Il  faudra  donc  remplacer  cet  angle 
paruo  dans  toas  les  termes  où  il  leur  sera  ainsi  associé. 

Enfin ,  dans  les  produits  où  ces  deux  facteurs  eux-mêmes  entrent 
multipliés  l'un  par  l'autre ,  il  ne  faudra  effectuer  la  multiplication 
qu'entre  leurs  seuls  termes  de  l'ordre  t.  On  obtient  ainsi ,  d'abord 

(3)         ^'^.A-t+h-g  +  g-^-A-e^, 
«m  Wo         I        R         R    sm  Wo  J  sm  Wo 

et  ensuite 

sin  Wo  (        R"         R"  sin  Wo  )  sin  «o 
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On  voit  que  &>'  ne  diffère  de  &> ,  et  >p'  de  \|/y  que  par  des  termes  qui 
sont  des  conséquences  trîgonométriques  du  déplacement  imprimé 
au  plan  de  i'écliptique  par  les  attractions  planétaires.  Il  ne  reste 
plus  qu'à  remplacer,  dans  les  seconds  membres,  &>et4'  par  leurs 
expressions  théoriques,  et,  en  introduisant  celles-ci  sous  leurs 
formes  abrégées 

on  aura  finalement 

(4)  \ 

^       \        sm  Wo  )       I   sm  «o      R"  sm  Wo      R  sm'wo       ) 


t\ 


Les  astronomes  appellent  habituellement  ^|*  la  précession  luniso- 
laire ,  comme  étant  produite  par  les  attractions  de  la  lune  et  du 
soleil  ;  et  ils  appellent  \p'  la  précession  générale,  comme  résultant 
de  ces  mêmes  attractions  combinées  avec  celles  qu'exercent  les 
masses  planétaires.  La  première  de  ces  dénominations  n*est  pas 
tout  à  fait  exacte  ;  car,  d'après  l'exposé  théorique  présenté  page  210, 
le  coefficient  g\  qui  dépend  du  déplacement  de  Técliptique,  entre 
dans  la  composition  du  terme  de  \p,  qui  est  proportionnel  au  carré 
du  temps.  Or,  ce  déplacement  étant  un  effet  propre  des  attractions 
planétaires ,  on  voit  que  leur  influence  s'introduit  ainsi  dans  ^  par 
une  sorte  de  réaction  qui  modifie ,  dans  une  proportion  à  la  vé- 
rité très-faible ,  mais  théoriquement  réelle ,  la  précession  que  la 
lune  et  le  soleil  produiraient  à  eux  seuls.  C'est  ce  que  j'ai  annonce 
dans  l'exposition  générale  que  j'ai  faite  d'abord  de  ces  phénomènes 
(section  I"»,  page  89). 

152.  On  peut  vérifier  que  ces  expressions  littérales  de  -«l^,  4/',  w,  » 
satisfont  en  toute  rigueur  aux  équations  de  condition  (5)  et  (6),  que 
nous  avons  directement  établies ,  page  1 76,  pour  la  même  limite 
d'approximation  relative  à  la  variable  t.  Car,  si  on  les  y  substitue, 
en  restreignant  aux  deux  premières  puissances  de  t  les  termes  que 
l'on  en  tire ,  on  retrouve  identiquement  les  expressions  littérales 
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(le  n  sioL  et  de  n  cos  L ,  que  nous  avons  supposées  primitivement. 
Cette  identité  devra  donc  exister  aussi  pour  les  expressions  numé- 
riques de  ces  produits  quand  celles  de  «,  «',  -«^  et\}*'  auront  été 
exactement  calculées.  Cela  servira  d'épreuve  pour  vérifier  celles- 
ci,  lorsqu'on  les  aura  obtenues  en  nombres,  d'après  des  systèmes 
connus  de  valeurs  attribuées  aux  coefficients  g,  h^  g\  k\  qui  règlent 
le  mouvement  de  Técliptique.  Par  inverse ,  si  elles  sont  seules  don- 
nées numériquement ,  les  mêmes  équations  (5)  et  (6)  feront  retrou- 
ver les  valeurs  de  ces  coefficients  qu'elles  impliquent,  et ,  par  suite, 
les  conditions  de  mouvement  de  l'écliptique  qu'elles  supposent  (*). 

iSo.  Nous  pouvons  maintenant  lever  le  doute  qui  s'était  pré- 
senté à  Bessel  ;  et ,  pour  en  bien  spécifier  la  solution ,  je  prendrai 
comme  exemple  le  cas  même  qui  le  lui  avait  suggéré.  Je  suppose 
donc  qu'ayant  tiré  de  la  théorie  des  attractions  planétaires  les  quatre 
coefficients,  on  les  ait  associés  à  certaines  évaluations  de  la  con- 
stante a ,  de  Wo  et  de  la  constante  v  ;  puis ,  qu'avec  ces  données  on 
ait  formé  les  valeurs  numériques  de  ij/,  w,  ^J;'  et  w'.  Postérieurement 
à  ce  calcul ,  des  observations  plus  précises  que  celles  qui  avaient 
servi  pour  l'établir  font  reconnaître  d'abord  qu'il  faut  modifier 
quelque  peu  la  constante  a,  et  la  porter,  par  exemple,  de  5o", 28762 
à  5o",37572  :  quel  changement  correspondant  faudra-t-il  faire 


n  Pai  laissé  les  coeflicients  B  et  C  en  évidence  dans  ces  deux  équations, 
afio  que  lenr  présence  rappelât  leur  origine  et  montrât  comment  ils  s^^  in- 
troduisent par  simple  différence  quand  on  en  élimine  ^  et  u,  dont  ils  pro- 
viennent. Si  Ton  veut  remplacer  ces  deux  coefficients  par  les  expressions 
e^Ucites  que  nous  en  avons  données ,  et  que  Pon  y  substitue  à  la  lettre  v  le 
terme  composé  d^éléments  physiques  qu'elle  représente  par  abréviation  >  le 
résultat  reproduira  identiquement  les  deux  équations  (20)  du  Mémoire  de 
Poisson,  corrigées  d'une  faute  désigne  qui  affecte,  dans  la  deuxième,  le  pre- 
miertermedu  coefficient  de  «*.  Seulement  les  lettres  g'eik*  s'y  présenteront 
a^ec  des  signes  contraires  à  ceux  qu'il  leur  a  donnés,  parce  que  la  môme 
inversion  existe  dans  les  valeurs  numériques  qu'il  leur  attribue,  les  ayant 
affectés  au  mouvement  du  nœud  ascendant  de  l'écliptique  mobile  sur  l'éclip- 
iiquefixe,  comme  l'avait  fait  Iiaplace,  et  comme  je  l'ai  expliqué  page  190. 
^ela  ne  produit  donc  aucune  différence  dans  les  valeurs  numériques  finales 
'*^  ^f  ^,  w',  ^',  quand  elles  sont  exactement  calculées  pour  chaque  système 
^  construction  et  de  notation  conventionnellement  adopté. 
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dans  ces  valeurs?  Cela  se  découvre  manifestemeDl  par  nos  for- 
mules; car,  si  l'on  considère  d'abord  les  équations  (2)  relatives 
à  ^|/  et  0),  leurs  coefficients  j^,  c  étant  proportionnels  à  4,  on  devra 
les  accroître  en  même  proportion  que  cette  constante  y  c'est-à-dire 
dans  le  rapport  de  572  à  5^  i ,  ce  qui  ne  les  modifiera  que  dans  des 
décimales  de  seconde  d'un  ordre  trop  éloigné  pour  acquérir  jamais 
une  influence  de  quelque  importance  dans  les  applications.  Il  fau- 
dra ensuite  opérer  des  changements  analogues  dans  les  termes  de 
a',  ^'  et  û)',  que  les  équations  (3)  et  (4)  nous  montrent  être  pareil- 
lement proportionnels  à  la  constante  d.  Mais ,  à  Fexception  du  pre- 
mier terme  de  y,  où  elle  se  montre  entière  et  isolée ,  la  petitesse 

des  facteurs  ^  9  ^  >  qui  la  multiplient  dans  les  autres ,  y  rendra 

également  ces  dernières  modifications  à  peine  numériquement  sai- 
sissables.  Quand  la  nouvelle  valeur  de  la  constante  <t  aura  été  ainsi 
introduite  dans  les  équations  (2)  et  (4)  9  les  expressions  numériques 
de  /zsinL  et  de  n  cosL,  qui  règlent  les  mouvements  de  Féclip- 
tique,  en  ressortiront  telles  qu'on  les  avait  primitivement  déduites 
de  la  théorie  des  attractions  planétaires.  Mais,  si  l'on  néglige  les 
corrections  qui  y  correspondent  dans  les  coefficients  de  /%  pour 
une  si  faible  altération  de  sa  valeur,  comme  l'a  fait  Bessel ,  ces 
expressions  se  trouveront  implicitement  modifiées  dans  des  quan- 
tités si  petites,  que  la  théorie  n'en  peut  aucunement  répondre  ;  de 
sorte  que  l'on  pourra  encore  les  supposer  numériquement  admis- 
sibles, sans  aucun  inconvénient  appréciable  dans  les  résultats  d'ap- 
plication. 

1^4.  La  substitution  des  nouvelles  valeurs  de  la  constante  a, 
effectuée  comme  je  viens  de  le  dire,  n'altère  point  les  différences 
w'  —  û)o  et  -ip  —  Y  dans  les  termes  de  ces  quantités  qui  contiennent 
la  première  puissance  du  temps,  et  qui  en  forment  la  portion  prin- 
cipale. Mais  Bessel  a  modifié  aussi  les  valeurs  absolues  que  Laplace 
avait  attribuées  à  ces  premiers  termes  dans  les  expressions  indivi- 
duelles de  w',  ainsi  que  de  Y  ;  et  il  l'a  fait  par  des  motifs  qui  pour- 
ront souvent  se  représenter.  Il  faut  donc  examiner  de  près  crom- 
ment  ces  nouvelles  modifications  doivent  être  opérées ,  et  quelles 
conséquences  elles  entraînent. 
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En  considérant  ces  premiers  ternies  dans  les  équations  (4) ,  on 

voit  que  leurs  coefficients  propres  — g'  et^^  —  g  -, constituent 

sin  Oi>o 

les  coefficients  différentiels  de  w'  et  de  ^|*',  lorsque  t  est  nul.  Ce  sont 
doDc,  selon  le  langage  habituel  des  astronomes,  les  variations  an- 
nuelles  de  ces  deux  éléments  pour  l'époque  où  t  «commence ,  comme 
je  l'ai  expliqué  page  g6.  Or  leurs  valeurs  numériques  changeront 
si,  après  avoir  modifié  la  constante  (t ,  ou  même  en  la  conservant, 
on  reprend  le  calcul  théorique  de  g  et  de  g^,  en  y  employant  des 
évaluations  des  masses  planétaires ,  qui  soient ,  ou  que  Ton  ait  lieu 
de  supposer  préférables ,  à  celles  dont  on  s'était  d'abord  servi. 
Cest  ce  que  Bessel  dit  avoir  fait  pour  y  introduire  une  augmenta- 
tion dans  le  nombre  représentatif  de  la  masse  de  Vénus ,  dont  la 
convenance  avait  été  signalée.  Mais  on  pourrait  encore  obtenir 

directement  —  g'  et  a  —  g  -, ° ,  sans  recourir  à  la  théorie  de 

"  sin  Wo 

leur  composition ,  puisque  la  première  de  ces  quantités  représente 
le  décroissement  annuel  de  l'obliquité  de  l'écliptique ,  et  la  seconde 
la  variation  annuelle  de  >);',  deux  éléments  déterminables  par  l'ob- 
servation ;  ce  qui  pourrait  conduire  à  des  évaluations  quelque  peu 
différentes,  dont  il  faudrait  apprécier  la  probabilité  relative. 
Quelque  parti  que  Ton  ait  pris ,  on  devra ,  pour  opérer  avec  une 
complète  rigueur,  introduire  des  changements  correspondants  à 
ceux-là  dans  les  termes  des  coefficients  de  ^%  qui  contiennent  g 
ou  g''.  C'est  ce  que  Bessel  dit  avoir  omis,  ne  trouvant  pas,  dans  la 
Mécanique  céleste,  leurs  expressions  littérales  que  nous  venons  de 
former.  Toutefois ,  si  les  deux  coefficients  dont  il  s'agit  ne  sont 
modifiés  que  dans  des  proportions  très-faibles  comparativement  à 
leurs  valeurs  absolues,  ce  qui  aura  toujours  lieu  aujourd'hui  dans 
Tétat,  sinon  tout  à  fait  exact,  au  moins  excessivement  approché , 
où  se  trouve  leur  appréciation ,  il  y  aura-  encore  lieu  d'espérer 
qu'ici,  comme  pour  la  constante  (t,  l'omission  des  changements 
qui  doivent  y  correspondre  dans  les  termes  de  Tordre  r'  n'aura  sur 
ces  derniers  qu'une  influence  négligeable ,  comme  Bessel  l'a ,  en 
effet,  supposé- 
Pour  éprouver  la  légitimité  de  cette  prévision ,  je  prends ,  dans 
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rintroduction  aux  Tabulœ  Regiomontanœ,  pages  iv  et  y,  les  déve- 
loppements de  '^^'^'^^  et&>^  que  Bessel  avait  primitivement  tirés 
des  formules  périodiques  de  Laplace ,  et  ceux  qu'il  y  a  ensuite  sub- 
stitués, eu  gardant  les  mêmes  coefficients  numériques  dans  les 
termes  de  l'ordre  ^^  Puis,  appliquant  aux  uns  et  aux  autres  nos 
équations  de  condition  (5)  et  (6) ,  formées  page  1 76,  j'en  fais  sortir 
les  expressions  numériques  de  n  sin  L  et  de  /i  cos  L  qu'ils  impli- 
quent. J'effectue  ce  calcul  des  deux  parts  avec  Ja  valeur  commune 
û)o  =  23°28'i8",o,  que  Bessel  a  employée,  et  j'obtiens  ainsi  les 
résultats  suivants  : 

I®.  Par  les  développements  tirés  de  Laplace ,  on  trouve 

72  sin  L  =  -h  o",o8i82  gSg  t  H-  o'',oooo2  o6525  ^% 
71  cos  L  =  H-  o",52i  ï4  000 1  —  o",ooooo  73475  ^*; 

ce  qui ,  au  moyen  des  séries  littérales  établies  pages  1 79  et  1 83, 
donne ,  jusque  dans  les  termes  de  l'ordre  t^y 

L  =  8'>55'25",47  H-  8",423i2^H-  o",oooo647384f', 
«  =  -h  0^,52752  3  /  —  o'', 00000  4^549 1^' 

2°.  Par  les  développements  que  Bessel  a  substitués,  on  trouve 

/i  sin  L  =  4-  o",07 139954 1 4-  o",ooooi  18168  /% 
/2  cos  L  =  +  o",48368  000  /  —  o'',ooooo  4^444  ^'  > 

de  là  on  tire 

L  =  8*>23'5o",o6  H-  5",23o24 1  -t-  o",oooo3  96166  r% 
/î  =  -4-  o",48892 1  —  o",ooooo  3o665 1^. 

La  diminution  survenue  dans  la  valeur  de  Lo  résulte  immédia- 
tement de  ce  que  Bessel  a  affaibli  le  premier  terme  de  \}/  — 1|»'  dans 
une  proportion  beaucoup  plus  forte  que  le  premier  de  «  —  «'.  La 
réaction  de  ces  nouveaux  nombres  sur  les  termes  de  l'ordre  t\ 
conservés  intacts,  diminue  presque  de  moitié  le  mouvement  du 
nœud  de  l'écliptique  temporaire  sur  l'écliptique  fixe  de  1 750.  Nous 
verrons  plus  loin  quelle  influence  ces  changements  doivent  exercer 
dans  le  transport  des  longitudes,  ainsi  que  des  latitudes,  d'une 
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époque  à  une  autre,  et  si  Ton  pourrait  découvrir  ainsi  des  carac- 
tères sensibles  pour  décider  la  convenance  de  leur  adoption  ou  de 
leur  rejet.  Je  me  bornerai  ici  à  faire  remarquer  dans  quel  énorme 
rapport  la  position  absolue  du  nœud    de  Técliptique    mobile 
s'en  trouve  changée,  aux  époques  anciennes,  par  la  réduction 
considérable  du  coefficient  de  t^  dans  l'expression  de  n  sin  L.  Car, 
si  Ton  égale  celle-ci  à  zéro ,  pour  en  conclure  l'époque  à  laquelle . 
ce  nœud  a  coïncidé  avec  Téquinoxe  fixe  de  i^So,  on  trouve,  par 
les  nombres  de  Laplace  ,  /.=  —  8962,   et  par  ceux  de  Bessel , 
^  =  —  6042.  Or,  sans  vouloir  affaiblir  l'incertitude  que  comporte 
inévitablement  une  pareille  détermination ,  il  faut  pourtant  recon- 
naître que  le  premier  de  ces  résultats  coïncide  d'une  manière  très- 
satisfaisante  avec  la  position  stellaire  du  solstice  d'hiver,  1200  ans 
avant  Père  chrétienne ,  ou  pour  t  =  —  agSo,  telle  qu'on  la  trouve 
rapportée  dans  les  textes  chinois.  C'est  ce  que  Laplace  a  fait  voir 
en  appliquant  ses  formules  à  cette  ancienne  observation  ,  et  j'ai 
trouvé  le  même  accord  en  les  appliquant,  après  lui,  aux  positions 
des  trois   autres  points  cardinaux  de  Técliptique  ,  à  la  même 
époque ,  qui  sont  consignées  dans  d'autres  textes  contemporains , 
comme  ayant  été  alors  également  fixées  par  le  prince  astronome 
Tcheou-Kong.  On  peut  donc  présumer  que  le  mouvement  de  l'é- 
cliptique  se  rapproche  plus  de  ces  déterminations  que  de  celles  de 
Bessel,  qui  sont,  d'ailleurs,  fautives  dans  leurs  détails.  Cela  se 
verra  encore  mieux  dans  les  sections  suivantes ,  lorsque  nous  au- 
rons formé  des  développements  du  même  genre ,  où  les  éléments 
théoriques  de  ce  mouvement ,  obtenus  aussi  bien  qu'on  peut  les 
avoir  aujourd'hui ,  seront  associés  aux  résultats  les  plus  précis  des 
observations  modernes,  et  introduits  conjointement  avec  eux  dans 
les  formules  explicites  que  nous  venons  de  préparer. 
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Section  V.  —  Formules  approximatives  pour  transporter 
les  coordonnées  angulaires  des  astres ,  d'une  époque  à 
une  autre  peu  distante» 

151$.  Dans  les  recherches  d'astronomie  ancienne,  on  a  souvent 
besoin  de  ramener  à  i  ^So  des  positions  d'étoiles  prises  dans  des 
catalogues  postérieurs ,  pour  pouvoir  ensuite  les  transporter  aux 
époques  reculées  qne  Ton  veut  rejoindre,  en  leur  appliquant  les 
expressions  de  la  précession  sous  la  forme  indéfinie  que  Laplace 
leur  a  données.  Ce  premier  genre  de  réduction,  borné  à  des  inter- 
valles de  temps  restreints ,  est  encore  plus  généralement  nécessaire 
pour  ramener  les  déterminations  successives  des  astronomes  mo- 
dernes à  des  époques  communes,  où  elles  se  rectifient  mutuelle- 
ment par  leur  concours.  Or,  en  de  tels  cas,  la  brièveté  du  temps 
que  le  transport  embrasse  permet  de  TefFectuer  très-simplement 
par  des  procédés  directs,  qui  donnent ,- soit  avec  rigueur,  soit 
avec  une   approximation    reconnue    suffisante  ,  les  différence} 
de&  coordonnées  astronomiques  d'un  même  astre  fixe,  aux  deux 
époques  considérées.  Alors ,  au  lieu  d'employer  les  expressions 
indéfinies  de  la  précession,  auxquelles  on   ne  peut,  jusqu'ici, 
donner  cette  forme  que  par  une  extension  empirique ,  on  emploie 
les  expressions  approximatives  restreintes  aux  deux  premières 
puissances  du  temps ,  telles  qu'on  les  dérive  effectivement  de  la 
théorie  de  l'attraction.  Si  les  coefficients  numériques  de  ces  puis- 
sances sont  connus  avec  assez  d'exactitude  pour  que  l'on  puisse  s'y 
confier,  les  formules  ainsi  préparées  servent  immédiatement  pour 
transporter  les  coordonnées  astronomiques  dans  tout  l'intervalle  de 
temps  qu'elles  embrassent.  Mais,  si  leui's  valeurs  laissent  encore 
quelque  chose  à  désirer,  on  les  rectifie  par  une  application  inverse, 
en  prenant  pour  données  de  détermination  ces  coordonnées  elles- 
mêmes  ,  observées  avec  une  grande  précision  à  deux  époques  con- 
nues comprises  dans  cet  intervalle  de  temps.  Je  considérerai  d'abord 
le  problème  sous  le  premier  point  de  vue;  et,  prenant  toujours 
1 760  pour  origine  de  numération  du  temps ,  je  supposerai  que 
l'on  veuille  transporter  les  positions  de  1750  à  1750-I-?,  ou  les 
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rameoerde  1750  +  ^  à  1750.  La  même  méthode  et  les  mêmes 
formules  nous  serviront  ensuite  y  si  Ton  veut  choisir  toute  autre 
époque  pour  point  de  départ.  Je  prendrai  comme  type.de  raison- 
nement hfig.  lOy  qui  est  construite  dans  la  supposition  de  ^  po- 
sitif, et  s'applique  aux  temps  postérieurs  à  1750.  U  suffira  d'inter- 
vertir le  signe  de  cette  variable  dans  les  expressions  analytiques 
que  nous  obtiendrons ,  pour  les  adapter  aux  temps  antérieurs ,  où 
elle  devient  négative. 

(A).  Transport  des  coordonnées  écliptiqueÈ, 

IS6.  Je  considère  d'abord  les  coordonnées  écliptiques.  Soient 
À,  /la latitude  et  la  longitude  d'un  astre  à  l'époque  de  1750;  V,  l" 
ses  coordonnées  de  même  dénomination  relatives  à  l'époque 
1750 -|-r.  On  suppose  l'astre  absolument  fixe  sur  la  sphère  cé- 
leste, et  l'on  demande  de  trouver  V  et  /",  étant  donnés  >  et  /,  ou 
inversement; 

Guidons-nous  sur  lay%.  10.  Les  coordonnées  X,  /  sont  rappor- 
tées à  l'écliptiqueN  TE  de  1750.  Les  latitudes  >  se  prennent  norma- 
lement à  partir  de  ce  plan,  positives  au  nord,  négatives  au  sud , 
et  restreintes,  dans  ces  deux  sens,  à  ±  90°.  Les  longitudes  /  se 
comptent  sur  l'écliptique  NTE,  à  partir  du  point  équinoxial  T, 
vers  l'orient,  et,  sans  discontinuité,  depuis  o®  jusqu'à  36o®.  Les 
coordonnées  V,  l"  se  rapportent  exactemeùt,  par  les  mêmes  règles 
conventionnelles,  à  l'écliptique  mobile  NT" E'  et  au  point  équi- 
noxial T",  qui  s'y  trouve  situé.  Celui-ci  est  en  connexion  avec  T 
par  l'intermédiaire  des  arcs  NT  ou  L,  NT"  ou  L",  qui  s'entre- 
coupent au  nœud  N  sous  l'angle  n ,  inclinaison  mutuelle  des  deux 
écliptiques.  Pour  chaque  époque,  définie  par  la  valeur  attribuée  à  t, 
cet  aogle  n  se  déduit  des  formules  que  nous  avons  établies,  et  l'on 
obtient  aussi  les  valeurs  des  arcs  L ,  L".  D'après  ce  qui  a  été  dé- 
montré page  187,  ce  dernier  peut,  sans  erreur  appréciable,  être 
supposé,  dans  toutes  les  applications,  égal  à  L  —  ij*',  ^p'  représen- 
^nt l'arc  TP",  qui  est  donné  par  les  expressions  théoriques.  Car, 
ainsi  qu'on  l'a  vu  alors ,  cette  expression  approximative  de  L"  ne 
diffère  de  la  valeur  rigoureuse  que  par  des  quantités  qui  seront 
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toujours  insensibles  ou  négligeables.  Pour  n'avoir  à  employer  que 
de  petites  lettres  dans  les  formules  algébriques  que  nous  allons 
écrire ,  j'y  remplacerai  momentanément  L  par  c ,  et  L"  par  r",  que 
je  ferai  numériquement  égal  à  c  — 1{«',  en  me  fondant  sur  la  dé- 
monstration que  je  viens  de  rappeler. 

Ceci  convenu ,  ajoutez  c  aux  longitudes  /,  et  c"  aux  longitudes  ^. 
Elles  se  trouveront  rapportées,  à  l'origine  commune  N,  dans  leurs 
plans  individuels.  Alors  le  passage  d'un  des  systèmes  de  coordon- 
nées à  Fautre  s'opérera  comme  il  suit  : 

I".  X  et  /  étant  donnés ,  on  demande  Y  et  l'\  La  question  est  la 
même  que  si  l'on  voulait  transformer  les  latitudes  >  et  les  longi- 
tudes /  4-  c  en  déclinaisons  X"  et  ascensions  droites  /"  -+-  c",  rap- 
portées à  un  équateur  fictif  dont  l'obliquité  sur  l'éclîptîque  serait  rt. 
C'est  donc  une  application  immédiate  des  formules  établies  page77) 
et  elles  donneront 

isin  \"  =  cos \  sin  (/  4-  c)  sin  /i  -f-  sin  X  cos /?, 
tang(/"  4-  c")  =  tang  (/  +  c)  cos/i ^ — ?  sin«, 
'                       '               cos(/-|-c) 

avec  l'équation  de  vérification 

cos  Y  cos  {/"  +  c"  )  =  cos  \  cos  (/  4-  c). 

2*.  Réciproquement ,  Y  et  l"  étant  donnés ,  on  demande  \  et  /. 
Cela  revient  à  transformer  les  déclinaisons  et  ascensions  droites  À^ 
/"  4-  c'\  en  latitudes  et  longitudes  >,  /  +  c,  l'obliquité  étant  n. 
C'est  encore  une  application  des  formules  établies  page  78  pour 
ce  genre  de  conversion ,  lesquelles  sont  de  forme  pareille  aux  pré- 
cédentes, si  ce  n'est  que  4-/2  y  est  changé  en  —  /î  ,  et  ^  -+-  c  en 
/"  4-  c'\  On  aura  donc  ainsi 

isin  >  =  —  cos  V  sin  (/"  4-  c")  sin  n  4-  sinX''  cos/i, 
tang  (/  4-  c)  =  tang  (/"  4-  c")  cos  n  H ^^^f]\,^  sin  n, 
cos  f  /  4~  c  I 

avec  la  même  équation  de  vérificaticxi 

cos  \  cos  (/  4-  c)  =:  cos  X"  cos  (/"  4-  c" }. 
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Le  problème  proposé  est  donc  résolu  par  ces  équations  dans 
l'iiD  et  Tautre  cas;  il  l'est  même  rigoureusement.  Mais,  sauf  les 
rircoDStances  exceptionnelles  où  les  latitudes  > ,  V*  seraient  excessif 
vement  peu  différentes  de  go®,  la  petitesse  de  Tangle  n  permet  de 
ramener  ces  transformations  à  dépendre  de  corrections  très-petites 
du  même  ordre ,  dont  le  calcul  est  extrêmement  aisé. 

iS7.  Pour  cela ,  je  considère  d'abord  Texpression  de  sin  V  dans 
le  premier  système.  Afin  d'y  mettre  en  évidence  la  petitesse  de  /i, 
j'y  change  cos/i  en  i  —  asin^l/i;  puis  je  fais,  par  abréviation  , 

e  =  sin  (/  H-  c)  sin  «  —  i  tang  >  sin'j/i , 

et  j'obtiens 

sin  X"  =  sin  X  -f-  i?  cos  >. 

Le  produit  e  cos>  est  toujours  très-petit  de  l'ordre  «,  quel  que 
soit  )..  Mais  le  facteur  auxiliaire  e,  bien  qu'analytiquement  du  même 
ordre ,  n'est  individuellement  très-petit  qu'autant  que  tang  >  n'est 
pas  assez  grand  pour  compenser  la  petitesse  propre  du  facteur 
2 sin- j  12,  qui  lui  est  associé.  Ces  cas  de  restriction  de  \  et  de  pe- 
titesse de  e  sont  les  seuls  qui  se  prêtent  à  des  développements 
faciles. 

Ceux-ci  ont  alors  pour  but  d'obtenir  la  petite  différence  >"  —  X. 
Afin  de  l'introduire  explicitement,  je  remplace  V^  dans  le  premier 
membre  de  notre  équation ,  par  X  -^  (>"  —  X)  ;  puis  je  développe 
ie  sinus  de  cette  somme,  et  j'y  change  cos  (V  —  X)  en 
I  —  2  sin'l  (^"  —  ^)-  J'obtiens  ainsi 

sinV'=r  sinX-hsin(V'  —  X)cos>  —  asin'KX'^  —  X)sinX. 

Substituant  alors  cette  expression  de  sin  Y'  dans  le  premier  membre 
(ie  notre  équation,  sinX  disparaît  par  égalité;  et,  en  divisant  les 
lieux  membres  par  cosX,  il  reste 

sin(r  —  X)  —  2.tangX  sin^l  (  V  —  X)  =  e. 

Si  l'on  veut  résoudre  cette  équation  avec  rigueur,  il  faut  y  trans- 
former les  sinus  de  l'inconnue  en  tangentes  par  leurs  expressions 

i5.. 
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rationnelles 

''"(^  -^)-  ,+tangH(X"-X)'   ""^^^  -^'-.+tang'i(V'-\)' 

ce  qui  la  change  en 

(2  tang  >  +  (?)  tang'l  (X"  —  X)  —  2  tang'j  (X"  —  X)  =  —  ér. 

£n  la  résolvant ,  il  ne  faut  prendre  que  celle  des  deux  racines  qui 
devient  nulle  en  même  temps  que  n ,  puisque  X"  doit  toujours  de- 
venir égal  à  X  lorsque  n  s'évanouit.  On  obtient  alors 

tangf(V'->)  = 


I  -f-(i  —  2e  tangX  —  e*)* 


Cette  expression  est  complète  et  peut  toujours  s'évaluer  rigoureu- 
sement en  nombres  ;  elle  peut  aussi ,  dans  la  généralité  de  ses  ap- 
plications, être  développée,  par  la  formule  du  binôme,  en  une 
série  rapidement  convergente,  procédant  suivant  les  puissances 
ascendantes  de  e.  Mais  il  faut  excepter  les  cas  où  X  serait  si  appro- 
chant de  90^,  et,  par  suite,  tangX  si  grand,  que  le  produit 
tangXsin'j/i  cessât  d'être  une  très-petite  fraction  de  l'unité.  Car 
alors  la  condition  de  convergence  qui  repose  sur  la  petitesse  de  e 
ne  serait  plus  remplie.  Par  exemple,  si  X  approchait  tellement  de 
90®,  que  tang  X  fût  comme  infini  comparativement  à  i ,  il  n'y  aurait 
plus  de  développement  possible.  Alors  la  quantité  1  —  %e  tangX— ^*, 
qui  se  trouve  sous  le  signe  radical ,  se  réduirait  à 

4tang'X  sin*4«  cos'^w. 


Or,  comme  sa  grandeur  incomparable  éteindra  toutes  les  unités  sim- 
ples qui  raccompagnent,  tant  sous  le  radical  qu'au  dehors,  elle  don- 
nerait pour  racine  et  pour  dénominateur  total  2tangX  sin^-zicosy/?, 
qu'il  faudrait,  par  convention,  prendre  toujours  positivement, 
quel  que  fût  le  signe  de  X.  Dans  la  même  supposition ,  le  numéra- 
teur se  réduirait  à  — 2tangXsin'|/z,  X  y  ^conservant  son  signe 
propre.  Et,  comme  on  est  convenu,  d'ailleurs,  que  les  ),  X"  doi- 
vent toujours  s'interpréter  par  des  arcs  compris  entre  o**  et  digoS 
on  aura  Tune  ou  l'autre  des  deux  solutions  suivantes  : 
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I".  >  égal  OU  presque  égal  à  -4-  90", 

tangl  (V  —  >)  =r  —  sin  > ,     d'où     X"  =  ).  —  /i; 

2°.  X  égal  on  presque  égal  à  — ^  90^, 

tang|(r  — X)=r-hsinl«,     d'où     X"  =  X4-/i. 

La  justesse  de  ces  deux  interprétations  peut  se  vérifier  immédia> 
lement  sur  l'expression  primitive  de  sin  X"  ;  car  elle  les  reproduit 
individuellement  pareilles,  quand  on  y  suppose  cosX  nul,  et  1  égal 
à  +  90°  ou  —  go°. 

188.  Hors  de  ces  cas  exceptionnels,  tang-5-(V'  —  >)  est  très- 
petit  de  Tordre  'e.  Si  l'on  peut  borner  son  évaluation  aux  termes 
dépendants  des  deux  premières  puissances  de  e ,  ce  qui  aura  tou- 
jours lieu  quand  >  ne  sera  pas  très-considérable ,  tang^  (X"  —  ).)  se 

ty' \] 

remplacera  par  - — -7; — -^  et,  en  développant  son  expression  dans 

les  limites  spécifiées ,  on  aura 

l-^p-i  =  e-hi^^tangX. 

C'est  aussi  ce  que  Ton  tirerait  directement  de  l'équation  en  sinus , 
si  on  la  résolvait  approximativement  dans  les  mêmes  limites.  Car, 
en  y  négligeant  d'abord  le  terme  qui  contient  sin^K^  —  X),  elle 
donnerait,  pour  première  approximation,  X"  —  X  égal  à  -f-<?.  Puis, 
en  ne  négligeant  plus  ce  terme ,  mais  le  calculant  avec  cette  pre- 
mière valeur,  la  deuxième  approximation,  ainsi  effectuée,  repro- 
duirait le  résultat  que  nous  venons  d'obtenir. 

H  ne  reste  plus  qa*à  remplacer  e  par  sa  valeur  explicite ,  en  ne 

n 
conservant  que  les  deux  premières  puissances  de  ^7,  dans  les  déve- 

loppemeots.  Alors,  si  Toa  rétablit,  dans  la  formule  finale,  la 
lettre L  au  lieu  de  r,  qui  l'avait  suppléée,  on  trouve 

X"  =:X-H«  sin  (/  +  L)  —  I-7,  cos=  (^-hL)  tangX. 

R 

î^  représente  Tare  TN  de  notre /g-.  10,  «  l'angle  TNT",  Tun  e^ 
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Pautrt  avec  les  relations  conventionnelles  de  position  et  de  signe 
que  nous  y  avons  attachées.  Si  Ton  veut  faire  partir  le  temps  t  du 
1*' janvier  1760,  et  adopter  les  nombres  de  Laplace,  les  valeurs  de 
ces  deux  éléments  se  calculeront  pour  chaque  temps  ir^aiitérîeur  ou 
postérieur,  par  les  deux  équations  numériques  (5)  et  (6),  que  nous 
avons  extraites  de  ses  formules  dans  la  page  1 77,  ou  par  les  expres- 
sions en  série  que  nous  en  avcms  tirées.  Mais,  en  général  9 lorsqu'on 
a  choisi  Tépoque  fondamentale  à  laquelle  doit  appartenir  Técliptique 
NTE,  que  Ton  prend  pour  plan  fixe,  les  deux  équations  analogues  à 
celles-là  se  déduisent  d'abord  immédiatement  de  la. théorie  des  at- 
tractions planétaires  par  des  méthodes  que  j'indiquerai  plus  loin , 
et  elles  s'emploient  de  même  pour  obtenir  les  valeurs  de  L  et  de  » 
correspondantes  à  chaque  valeur  donnée  du  temps  t. 

Il$9.  Maintenant  je  reviens  au  système  des  équations  (i) ,  et  je 
considère  l'expression  de  tang  (/''-#-  c").  J'y  change  de  même  cosn 
en  1  —  asin'-j»,  pour  mettre  la  petitesse  de  «  en  évidence  ;  puis 
faisant ,  par  abréviation , 

et  =  tang  X  sin  «  -h  2  sin  (/  -h  c)  sin'yw , 
j'ai 

tang  (/"  -f-  c"  )  =  tang  (l  -+-  r)  ■ 


cos  (/  4-  c) 


Ànalytiquement,  ^,  est  du  même  ordre  de  petitesse  que  sin  n  ;  mais 
sa  petitesse  réelle  dépend  des  restrictkifis  de  > ,  comme  dans  le  cas 
précédent  ;  et,  de  même  aussi,  c'est  seulement  sous  Tfatypothèse  de 
ces  restrictions  que  les  développements  sont  possibles. 

L'équation  précédente  donne  la  différence  des  tangentesdes arcs 
/''  +  c'\  /  +  c.  On  en  déduit  linéairement  la  uoigente  de  la  diffé- 
rence de  ces  arcs  par  son  expression  explicite,  qui  est 

tang(r-/4-c--c)=:=  tang(r  H-c^)  -  tang(/  +  c) 
%l'  -^^        ^)        i4.tang(rH-c')tang(/4.rj 

Nous  avons  reconnu  que  c''  —  c,  ou  son  équivalent  L"  —  L,  peut, 
avec  une  approximation  numérique  toujours  suffisante,  être  fait 
égal  à  —  i}*''  J'opère  donc  cette  substitution  dans  le  premier  mem- 
bre ;  dans  le  second,  je  remplace  tang  (/'^  -+-  c'^)  par  son  exprès- 
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sion  tout  à  Fheure  obtenue.  Après  quelques  réductions  faciles,  j'ai 
finalement 

^^  ^^       i~c,sin(/-hc) 

Cette  expression  est  complète  et  peut  toujours  s'évaluer  rigoureu- 
sement en  nombres.  Mais ,  lorsque  le  produit  tang  \  sin  /i,  qui  forme 
la  portion  principale  de  tf,,  est  une  petite  fraction  de  l'unité,  on 
peut  la  développer  par  la  division  en  une  série  convergente  or- 
donnée suivant  les  puissances  ascendantes  de  et.  Si  l'on  borne  ce 
développement  à  ses  deux  premiers  termes ,  comme  nous  l'avons 
fait  pour  celui  de  >"  —  ^ ,  le  premier  membre  devra  être  remplacé 

P*r  ^ :^f — ^-^  >  et  Ton  aura 

^r-^; =  — e|C0s(/  +  c)  —  e]  sin (/-+-<?)  cos (/ -h <^) . 

II  ne  reste  plus  qu'à  remplacer  Ct  par  sa  valeur  explicite ,  en  ne 
conservant  que  les  deux  premières  puissances  de  sin  n  dans  les 
développements.  Alors,  si  l'on  rétablit,  dans  le  résultat  final,  la 
lettre  L,  au  lieu  de  c,  qui  Tavait  suppléée,  on  trouve  pour  /" 
l'expression  suivante ,  dont  je  rapproche  celle  de  V  déjà  obtenue,. 

/"=  /  4- f  —  n  cos(/ + L)  tang  X  —  ;^  (i -f- tang*>)  sin  (/ -+- L)  cos{/ -+- L) , 


n* 


À' '=> 4- 71  sin  (/ -h L)  —  I—  cos» (/ -+- L)  tang> . 

La  série,  procédant  suivant  les  puissances  de  ^i,  d'où  l'on  déduit  /", 
converge  moins  vite  que  celle  qui  nous  a  donné  yf\  Gela  tient  à  ce 
que  tang  >  entre  dans  et ,  multiplié  par  un  /i ,  au  lieu  qu'alors  il 
entrait  dans  e  multiplié  par  sin'jn.  Néanmoins,  si  l'on  applique 
ces  formules  de  transport  à  des  époques  dont  la  distance  à  l 'jSo , 
antérieure  ou  postérieure ,  n'excède  pas  un  siècle  et  demi ,  l'ex- 
pression de  l^\  restreinte,  comme  elle  l'est,  à  ses  deux  premiers, 
termes,  ne  donnera  pas  -—  de  seconde  d'erreur,  même  pour  des- 
Taleuis  de  ^  qui  s'élèveraient  à  85**  4o'- 
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160.  Ces  expressions  de  /"  et  V  vérifient  Téquation  de  con- 
dition 

cos (/"  -4- <^')  cos  V  =  cos  il-hc)  cos X, 

dans  les  bornes  de  Tapproximation  qu'elles  embrassent,  c'est-à-dire 

jusqu'aux  quantités  de  Tordre  ^^  inclusivement.  Pour  constater 

ce  fait,  j'y  récris  d'abord  c  au  lieu  de  L  ;  puis  j'ajoute  c"  aux  deux 
membres  de  la  première  équation.  Cela  donne,  dans  le  second, 
c"  -f.  Y^  qui  est  c ,  puisque  c"  est  égal  kc  —  a|*'.  Après  avoir  opéré 
cette  restitution ,  il  faut  former  les  cosinus  de  /"  -+-  c"  et  de  V,  en 
fonction  des  seconds  membres  qui  les  expriment,  ayant  soin  d'é- 

tendre  les  évaluations  jusque  dans  les  quantités  de  l'ordre  :—j^^.  On 

trouve  ainsi 


pos(/"  -f-  c")  =  cos (/ -4-  c)  -h  ^  cos(/  -h  c)  sin  (/  -+-  c)  tang  X 


cos  X"  =  cos  X  —  ^17  sin  (/  -f-  c)  sin  X 


«'        ...        .  ...        .   n 


4-  T  «TTî  cos'  {/  4-  c)  tang  X  sin  X  --  |  -7;-^  sin^  (/  4-  c)  cos  À. 
Si  l'on  multiplie  ces  deux  équations  membre  à  membre ,  tous  les 


n         /ï* 


produits  qui  ont  pour  coefficients  ^7  ou  —y-  se  détruisent  mutuel- 

R         R  ^ 

lement  ;  et,  en  négligeant  les  termes  d'ordre  plus  élevés,  le  second 
membre  de  l'égalité  se  réduit  à  cos  (/  -+-  e)  cos  X ,  comme  la  vérifi- 
cation proposée  l'exige. 

161.  Quand  /"  a  été  calculé  par  la  formule  exacte  qui  renferme 
l'auxili^iire  <?, ,  on  peut  obtenir  secondairement  X"  —  X  par  une 
analogie  népérienne  mieux  appropriée  à  l'emploi  des  logarithmes 
que  la  formule  exacte  en  e ,  qui  contient  un  radical  du  second  de- 
gré. Pour  ce  but,  je  construis  l^^g.  i3'  tout  à  fait  analogue  à  la 
^g.  S ,  qui  nous  a  servi  à  transformer  les  longitudes  et  latitudes  en 
fiscensions  droites  et  déclinaisons.  NE  y  représente  l'écliptique  fixe 
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tle  l'époque  fondamentale,  supposée  par  exemple  1750,  et  NE' 
l'écKptique  de  lySo  -+-  ',  formant,  avec  le  premier,  l'angle  -f-  n, 
n,  n''  sont  les  pôles  respectifs  de  ces  deux  cercles,  N  leur  nœud 
commun  défini  par  les  mêmes  conventions  que  nous  avons  adop- 
tées dans  \^fig^  10.  Concevons  en  S  une  étoile  qui  soit  restée  fixe 
pendant  que  l'écliptique  s'est  déplacée.  Les  arcsIlSC,  n"SC"  seront 
ses  cercles  de  latitude,  aux  deux  époques  considérées.  Ainsi,  en 
conservant  les  désignations  dont  nous  venons  de  faire  usage ,  on 
aura 

se  =  /,         NC  =  /  -4-  L, 

SC''=  r,        NC"=:  /"-f-  L". 

Considérons  maintenant  le  triangle  polaire  nSn'^  Soient  n,  n'^  ses 
deux  angles  intérieurs  formés  respectivement  aux  pôles  de  déno- 
mination analogue,  et  tt,  tz"  les  côtés  nS,  II" S  partant  de  ces  pôles. 
On  aura  évidemment 

n  =  90»—  (/  -h  L) ,       n"  =  90»  -h  (/"  H-  L"), 
TT  =  90*»—  >,  tt"  =  90°  —  V. 

De  plus.  Tare  nn''',  qui  joint  les  pôles  des  deux  écliptiques ,  sera 
égal  à  Tangle  /z,  qui  mesure  leur  mutuelle  inclinaison.  D'après 
cela,  si  Ton  a  calculé  /"  par  la  formule  en  e,,  /  étant  donné ,  on 
connaîtra,  dans  notre  triangle  polaire,  les  deux  angles  intérieurs 
n ,  n",  avec  le  côté  adjacent  n,  Conséquemment  la  troisième  ana- 
logie Bépérienne ,  rappelée  dans  la  note  de  la  page  2o5,  don- 
nera ici 

,,         ,,,      sin4^(n''  — n)        , 

Or,  d'après  les  relations  établies  plus  haut,  on  a 

ir-^  tt"  =  X"  —  X,      n"  —  n  =r  /"  -f-  /  4-  L"  -f-  L, 

n"-f-n=  i8o«-f-/"  — /-hL"  — L. 

Il  en  résulte  donc ,  par  élimination , 

ung ,  (i   -  Xj  _  ^^^^^„  ^  ^  ^  L"  -  L)  **"''  ' 


(•■») 
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/  et  L  sont  donnés ,  ainsi  que  X;  l"  est  supposé  déjà  obtenu  par  k 
formule  en  <?i  ;  enfin  V  est  aussi  connu  comme  équivalent  à  L  -—  ■)'. 
On  pourra  donc  facilement  tirer  V  —  ^ ,  et  ensuite  \'\  de  cette 
relation. 

162.  Je  viens  aux  équations  (2)  de  la  page  226  ;  elles  sont  pa- 
reilles aux  équations  (i) ,  si  ce  n'est  que  -K  /i  y  est  changé  ea—n. 
Elles  devront ,  en  conséquence ,  donner  /  -|-  c  et  > ,  en  fonction  de 
/"  -h  c"  et  X",  par  des  développements  semblables ,  à  cette  circon- 
stance près.  Car,  d'ailleurs ,  en  dégageant  / ,  il  faudra  également 
remplacer  c"  —  c  par — ^'.  Suivant  donc  cette  analogie,  nous 
devrons  faire ,  par  abréviation , 

e"  =  —  sin  [l"  -h  c")  sin  «  —  2 tang  V^  sin  -^ /? , 
t^^-rz  —  tang V  sin  /t  H-  2sin [l"  +  c'')  sin  y/i  ; 

alors ,  en  introduisant  ces  auxiliaires  dans  les  équations  (2) ,  on 
en  tirera  d'abord  ces  expressions  rigoureuses 


tang|{>-r)=: 


e" 


,//\2 


(a)       \  i  +  (i-2«"tangV'-c") 

lesquelles ,  développées  en  séries  jusqu'aux  quantités  de  Tordre  -^ 

R 

inclusivement,  donneront  les  suivantes ,  où  je  remplace  la  lettre  c" 

par  L",  qu'elle  avait  suppléée  : 

>  =  r  — /isin(/"4-L")-|^tangrcos'(r-+-L"), 

/  =  r— f -f. n  tangX" cos{r-\-V)  —  ^^  (|-h  tang^r) sin(/"-f- L")cos(/'^- 

165.  Les  développements  (i)  et  (2)  auront  des  usages  inverses. 
Les  premiers  serviront  pour  transporter  les  latitudes  et  les  longi- 
tudes de  1 750  à  1 750  -h  ^,  les  seconds  pour  les  ramener  de  1 750  -4- 1 
il  1 760,  t  pouvant  être ,  à  volonté,  positif  ou  négatif  dans  les  deux 
cas.  II  faut  se  rappeler  que  L  y  représente  Tare  NT  de  notre y^.  10, 
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lequel  est  pris  sur  TéclipCique fixe  de  1 750,  et  L"  l'arc  NT"  pris  sur 
récliptique  transporté,  l'un  et  l'autre  se  comptant  dans  leurs  plans 
propres,  à  partir  du  nœud  N  jusqu^aux  points  équinoxiaiix  corres- 
pondants. On  a  vu ,  page  187,  que  IJ^  peut,  sans  erreur  numé- 
rique appréciable ,  être  fait  égal  à  L  —  'if'  dans  toutes  les  applica- 
tions, sa  valeur  exacte  ne  différant  de  celle-là  que  par  une  quantité 
toujours  négligeable,  quoiqu'elle  soit  analytiquement  de  l'ordre  /^^ 
Les  seules  constantes  propres  à  chaque  époque ,  qui  entrent  dans 
ces  réductions,  sont  donc  ij^',  L  et  n.  On  les  calculera  d'après  leurs 
expressions  explicites  ,  que  nous  avons  formées  plus  haut ,  et  il 
faudra  les  introduire  toujours  dans  les  formules  (i)  et(2),  avec  les 
signes  propres  que  ces  expressions  leur  auront  donnés,  pour  la 
valeur  de  t  dont  on  aura  fait  usage. 

La  manière  dont  la  quantité  ^  se  présente  dans  ces  expressions 
à%l"  etde  /,  comme  une  quantité  additive  ou  soustractive  ,  com- 
mune à  toutes  les  longitudes  transportées ,  confirme  pleinement  ce 
que  j'avais  annoncé  lorsque  nous  l'avons  primitivement  empruntée 
à  ia  théorie  de  Tattraction  (section  I,  page  124).  Cela  justifie  aussi  la 
dénomination  de  précession  apparente,  que  nous  lui  avons  donnée 
dès  lors,  d'après  Laplace.  A  la  vérité,  la  discussion  ultérieure  éta- 
blie page  \  87  fait  voir  qu'il  s'y  joint  en  rigueur  un  terme  addi- 
tionnel dont  l'expression  théorique  ,  formée  jusqu'aux  deux  pre- 
mières puissances  du  temps,  serait  —  t^  '*•  Mais  nous  avons 

reconnu  qu'il  sera  toujours  insensible  ou  négligeable  dans  les  ap- 
plications ,  et  l'on  peut  se  dispenser  de  l'écrire. 

164.  On  peut  également  préparer  des  formules,  qui  serviraient 
à  transporter  immédiatement  les  longitudes  et  les  latitudes  d'une 
époque  quelconque  à  une  autre ,  par  exemple  de  1 760  -f-  ^  à 
1760  4- f,  y  soit  en  toute  rigueur,  soit  par  approximation.  J'ai 
beaucoup  hésité  à  les  présenter  ici,  parce  qu'elles  n'ont  pas  d'uti- 
lité pratique  immédiate  ;  mais  je  m'y  suis  décidé  à  cause  de  leuF 
analogie  avec  celles  que  nous  aurons  besoin  d'établir,  relativement 
aux  ascensions  droites,  pour  un  but  pareil.  Cela  aura,  en  outre, 
l'avantage  de  spécifier  complètement  les  modifications  propres  que 
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le  déplacement  de  récliptiqne  produit  dans  ces  deux  systèmes  de 
coordonnées. 

Pour  se  diriger  avec  clarté  et  simplicité  dans  la  solution  de  ce 
problème ,  il  faut  lui  appliquei*  un  mode  de  notation  qui  en  marque 
distinctement  les  phases.  A  cet  effet ,  je  désignerai  respectivement 
par  les  indices  inférieurs  t  et ,  les  éléments  de  position  d*une  même 
étoile  aux  deux  époques  assignées ,  ce  qui  comprendra  non-seule- 
ment ces  coordonnées  propres ,  mais  encore  Fangle  n  et  les  arcs  L 
et  L",  ou  L  —  y^  h,\ai  place  desquels  j'écrirai  c  et  c",  comme  tout 
à  l'heure.  L'absence  d'indices  se  rapportera  toujours  aux  coor- 
données de  1750.  Les  coordonnées  de  chaque  époque  seront  évi- 
demment liées  à  celles-là  par  les  systèmes  d*équations  (i)et  (2), 
dont  nous  avons  établi  plus  haut  les  formes  générales.  Seulement 
je  combinerai ,  par  multiplication  ,  la  troisième  de  chaque  système 
avec  la  deuxième ,  pour  débarrasser  celle-ci  de  tout  dénominateur. 
Alors  l'application  se  fera  comme  il  suit  : 

1°.  Retour  de  1  -jS©  -f-  /  à  1 750,  système  (2) , 

*  '  *  *'      C08iC0S(/-4-C,)=C08Jl,C0S(/,-hC^). 

Dans  ces  équations,  C|  représente  L, ,  et  /,  représente L^J  ou  L,— ^|/', 
l'une  et  l'autre  relatives  au  temps  t. 

2®.  Transport  de  175©  à  1760  4-  ^3,  système  (i) , 

sin;,  =  cosA8in(/-+-c,)8inn,-i-8in;co8»,,  *       )/        *;  ,        ),       V 

^  '  cos  A,C0s(/,-f-<:^)  =  C08-iC09(/-i-C,). 

Dans  celles-ci,  c,  représente  L,,  etc'^  représente  L,  ou  Lj  — •}",, 
l'une  et  l'autre  relatives  au  temps  fj. 

Par  définition ,  c^  —  Ct  est  égal  à  Lj  —  Lj  ;  c'est  la  variation  de 
l'arc  L  ou  NT  de  la  ^g^.  10,  quand  on  passe  de  17504-^1  à 
1760  -+■  fa.  Je  la  nomme  y.  Dans  les  opérations  de  transport  que 
nous  avons  ici  particulièrement  en  vue ,  elle  est  toujours  très-pe- 
tite, comme  on  peut  s'en  convaincre  en  la  tirant,  par  différence, 
de  l'expression  de  L ,  appliquée  successivement  à  deux  valeurs  du 
temps  f  peu  distantes  l'une  de  l'autre ,  et  individuellement  peu  con- 
sidérables. Mais,  pour  l'exposition  de  la  méthode ,  je  la  su ppo- 
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serai  d'abord  quelconque.  Cela  posé ,  en  remplaçant  c,  par  c,  +  <p, 
on  a  rigoureusement 

sin  (/  -f-  Cl)  =  sin  (/  +  c^)  cos  tp  4-  cos  (/  -+-  c^  sin  y , 
cos  (/  -i-  c^  =  cos  (/  -i-  Ci)  cos  f  —  sin  (/  -h  c,)  sin  ç. 

Substituez  ces  valeurs  dans  le  deuxième  système  d'équations.  Les 
coordonnées  initiales  "k,  l  ne  s'y  trouveront  plus  employées  que 
dans  les  quantités  sin^,  cosXsin(/-f- c,),  cos  X  cos  (/ -f- c,) ,  les- 
quelles n'y  entreront  que  sous  forme  linéaire.  Or  elles  sont  toutes 
trois  données  immédiatement  par  les  équations  du  premier  sys- 
tème. Il  n'y  aura  donc  qu'à  y  prendre  leurs  valeurs  pour  les  sub- 
stituer dans  le  second  système,  transformé  comme  je  viens  de  le 
dire.  Alors  les  coordonnées  initiales  X,  /  se  trouveront  complète- 
ment éliminées,  et  les  quantités  sin  ^29  cosXj  sin  (/j  4- c,), 
cos  >,  cos  (/a  H-  c^) ,  qui  déterminent  la  position  de  1760  -+•  r,,  se- 
ront obtenues  sous  forme  linéaire ,  en  fonction  des  coordonnées 
>,,  /,  relatives  à  1750  -h  ^,  associées  à  des  éléments  connus. 

16$.  Ces  résultats  ont  lieu  analytiquement  pour  des  valeurs 
quelconques  de  /|  et  de^fj.  Je  ne  les  rapporte  pas  textuellement, 
parce  que  leur  formation  n'offre  aucune  difficulté ,  et  que ,  pour 
de  grands  intervalles  de  temps,  leur  emploi  numérique  serait 
moins  commode  que  le  calcul  effectué  immédiatement  sur  les 
deux  systèmes  d'équations  ,  direct  ou  mverse ,  tout  à  l'heure 
exposés.  Mais  j'indiquerai  la  marche  qu'il  faut  suivre  pour  en 
tirer  les  valeurs  explicites  de  X2  et  de  I2 ,  lorsque  les  valeurs  de  /, 
et  de  ti  sont  assez  restreintes  et  assez  peu  différentes  Tune  de 
l'autre,  pour  que  l'on  puisse  borner  les  développements  aux  deux 

premières  puissances  des  rapports  £^)  ^,  el  qu  on  pmsse ,  en 
outre ,  négliger  les  produits  tels  que  ^sin'yy,  S^sî'^^T?»   où 

a.  H 

ils  entrent  à  la  première  dimension ,  mais  affaiblis  par  le  facteur 
sin^-^({>,  qui  leur  est  associé.  Alors,  après  avoir  introduit  ces 
restrictions  dans  les  équations  finales  et  complètes ,  d'où  X  et  /  sont 
éliminés,  on  trouve  qu'elles  se  réduisent  à  des  expressions  de 


238  ASTROKOMIK 

cette  forme 

sin  >a  =  sin  ^,  4-  s  cos)ii,     tang(/2-i-  c^)  =  (i  H-  s')  tang(/,  -f-  c*  4-?), 

dans  lesquelles  s ,  s!  sont  des  quantités  connues,  de  Tordre  de  celles 
dont  on  est  convenu  de  négliger  les  puissances  supérieures  au  carré. 
La  première  étant  traitée  par  la  méthode  dont  nous  avons  fait  usage 
page  227,  donne  immédiatement  >3 —  Xi ,  puis  >|.  La  seconde  per- 
met de  former  la  tangente  de  Tare  I2 —  ^i  -hc^  — c\  —  «p,  c'est- 
à-dire  /j  —  /,  -f-  (La  —  ^\)  —  (Lt  —  ^')  —  (La —  L.) ,  qui  se  ré- 
duit k  /a —  l\  —  '^\  H-  ^^^  Et ,  comme  cette  tangente  se  trouve  être 
de  Tordre  e',  on  en  tire  facilement  Tare  par  son  expression  en  sé- 
rie ,  limitée  aux  termes  de  Tordre  e'*.  On  trouve  ainsi,  pour  U  et>:, 
les  valeurs  suivantes,  dans  lesquelles  j'ai  remplacé  finalement  les 
lettres  c\  par  L,  —  ^',  c\  par  L,  —  ^^  et  y  par  La  —  L, ,  conformé- 
ment à  nos  conventions  : 

^=^H-^; -^M« -«.)  CO8  (/, 4-L.-.^' )  tangii,- ^^^»^'-^-(l H-U 
(3)(  -^^^^^^gF^"n(^.-+-L,--^')tang>., 


Si  Ton  fait  ^ ,  =  o,  Tépoque  spécifiée  par  Tindice  i  revient  coïncider 
avec  1 750.  Alors  ^'  est  nul ,  ainsi  que  /?i ,  et  les  deux  ibnnules  se 
retrouvent  identiques  aux  développements  (i),  formés  plus  haut 
pour  ce  cas  spécial. 

ICC.  On  obtient  des  formules  équivalentes  aux  précédentes  en 
s'appuyant  sur  une  construction  qui  met  immédiatement  en  oeuvre 
les  éléments  du  transport  que  Ton  veut  opérer.  Elle  est  représentée 
dans  la^^.  î3,  entièrement  analogue  à  notre  yîg'.  10,  sauf  qu'on 
y  a  tracé  les  directions  de  TéquateuretdeTécliptique  pour  les  deux 
époques  considérées.  Elles  y  sont  désignées  par  les  mêmes  lettres 
dont  nous  avons  fait  constamment  usage.  Mais,  afin  de  simplifier 
la  notation  qui  caractérise  leurs  détails,  on  a  supposé  les  dates  des 
deux  époques  exprimées  par  1760  -f-  ty  1750  -+-  ^, ,  et  Ton  a  dis- 
tingué les  éléments  qui  y  correspondent  par  Tabsence  d'indices 
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inférieurs 9  ou  par  Taddition  d'un  tel  indice,  selon  qu'ils  se  rap- 
portent au  temps  t  ou  au  temps  ^, ,  comptés  de  1 750,  positivement 
pour  les  époques  postérieures ,  négativement  pour  les  antérieures , 
ainsi  que  nous  l'avons  toujours  admis.  La  figure  est  construite ,  sur 
le  premier  cas ,  comme  type  de  raisonnement.  On  y  a  prolongé  les 
écliptiques  des  deux  époques  jusqu'à  leur  rencontre  mutuelle  en  £3, 
au  nord  de  l'écliptique  fixe  N,NTE,  et  l'on  a  prolongé  aussi  les 
équateurs  correspondants  jusqu'à  leur  intersection  mutuelle  Q2  au 
nord  du  même  plan..  Mais  cette  dernière  partie  de  la  construction 
est  annexée  ici  par  anticipation ,  comme  un  complément  analo- 
gique et  préparatoire ,  qui  nous  servira  plus  tard.  En  ce  moment , 
je  ne  veux  considérer  que  les  écliptiques  des  deux  époques.  Leurs 
nœuds  K,  Ni  sur  l'écliptique  fixe  sont  donnés  de  position  relati- 
vement au  point  équinoxial  T  de  1760,  au  moyen  des  arcs  NT > 
N,T)  dont  le  premier  est  L ,  le  second  Li.  Les  points  équinoxiaux 
actuels  T">  T^,  sont  également  déterminés  en  position  par  les 
arcs  NT",  NjT",  dont  le  premier  est  V  ou  L  —  ^j>',  le  second.L", 
ou  L(  —  -^'^  j  ces  équivalences  pouvant  être  numériquement  ad- 
mises dans  toutes  les  applications ,  sans  être  théoriquement  rigou- 
reuses, comme  nous  l'avons  reconnu.  D'après  cela,  si  l'on  con- 
naissait les  prolongements  NE} ,  Ni  E3 ,  que  je  nomme  ^,  ^1,  et  Fangle 
compris  entre  eux,  que  je  nomme  i,  le  transport  des  positions 
stellaires  serait  bien  facile.  Car,  en  ajoutant  L"  -f-  5  aux  longi- 
tudes /,  et  L",  -4-  ^1  aux  longitudes  /j ,  elles  se  trouveront  rappor- 
tées à  Torigine  commune  E3  dans  leurs  plans  individuels,  dont 
l'inclinaison  réciproque  sera  i.  Alors  le  passage  des  premières  aux 
dernières  s'opérera  rigoureusement  par  les  formules 

(  sin>,  rr  cos> sin (/  -h L"-h  S)  sin i  H- sin>  cos i , 

''^  j tang(/.-+- L".  +  3.)  =  tang(/-+-L"+  *) cosr- ^^^^l^^^ 

lesquelles  offrent  une  analogie  de  composition  évidente  avec  les 
équations  (i)  de  la  page  226. 

167.  Pour  des  transports  opérés  à  de  courts  intervalles  de  temps, 
ce  qui  est  le  cas  que  nous  voulons  ici  spécialement  considérer,  il 
vaut  mieux  chercher  la  différence  des  coordonnées  que  leurs  va- 
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leurs  absolues.  Or,  en  suivant  l'analogie  analytique  de  ces  équa- 
tions avec  celles  de  la  page  226,  on  obtiendra  ce  résultat  par  l'in- 
troduction de  deux  quantités  auxiliaires  : 

e  =  sin  (/  -h  L"  +  ^)  sin  e  —  2 tang X  sin'yi , 
Cl  =  tang  X  sin  i  -h  2  sin  (/  -f-  L"  +  ^)  sin*|i . 

Car,  au  moyen  d'opérations  absolument  semblables  à  celles  qae 
nous  avons  effectuées  alors  9  on  en  déduira  en  toute  rigueur 

tangl(X,~X)  = 


I  +[1  -— ^(2tangX4-  e)Y 

*nr.»(l  1^1"  T//_lJ?  !i\  g,  COS  (/ 4- L^'  -^  (?)       . 

tang{/.-/  +  L.-L  ■^-^>-^)-"  ,^,^^^(^^l.^^)^ 

et  ces  expressions,  étant  développées  suivant  les  puissances  ascen- 
dantes de  e  et  de  e^ ,  jusqu'aux  deuxièmes  inclusivement  ^  donne- 
ront, avec  une  approximation  de  même  forme, 

/,=/+L"  — L'ÎH-iî  — ^,  —  icos{/-|-L"-f-5)tangX 
(i)  {  -^(T+tangn)sin(/-hL"  +  ^)cos(/4-L''-h^), 

X,  =  X  +  /sin(/-hL"-h^)  — |^,cos'(/-f-L"4-^)tang;. 

Ceci  n'est  que  la  transcription  de  développements  pareils  à  ceux 
que  nous  avons  formés  alors.  Tout  se  réduit  donc  à  trouver  ici  les 
valeurs  des  trois  quantités  ^,  ^1  et  r. 

168.  Or  elles  sont  données  par  la  résolution  du  triangle  sphé- 
rique  NN,  Ej  ;  car  on  y  connaît  le  côté  L,  —  L ,  plus  les  angles  ad- 
jacents intérieurs  n  et  180® —  /Z|,  lesquels,  comme  L| — L,  peuvent 
se  calculer  d'après  les  valeurs  assignées  à  f  et  à  f|.  Alors  les  analo- 
gies de  Napier  lui  sont  applicables,  et  elles  donnent 

.  / *      «vv       sin  Y (/i,  -f- /z) 
tang  1  (^  +  ^,)  =  ,i4  ;„,_„;  tang  KL, -L), 

Ung 4 {S -  ^  =  SSiKfi+l) 

cosy(/î,  —  n)       ^  ^  ^  ' 


PHYSIQUE  i  24  ï 

Puis,  ^et^,  étant  trouvés,  on  aura,  par  une  autre  de  ces  ana-»^ 

logiesH, 

,.      cosi(^— ^,) 

^g^-  =  eosI(^4-^r°g'^''"^"^' 

Dans  l'application  que  nous  avons  en  vue,  les  angles  n,  /it  sont 
toujours  fort  petits,  et  les  côtés  S,  ^t  sont  aussi  d'un  ordre  de  pe- 
titesse comparable  à  Li  —  L.  Résolvons  d'abord  nos  trois  équations 
soiis  la  condition  approximative  que  ces  diverses  quantités  puissent 
être  supposées  sensiblement  proportionnelles  à  leurs  sinus  et  à 
lears  tangentes.  Les  deux  premières  nous  donneront 

d'où  Ton  tire 

et  il  résultera  de  la  troisième  « 

i  =±  ni  —  /i  ; 

ce  qui  montre  qu'à  ce  degré  d'approximation ,  Tangle  i  se  com- 
pose en  n,  et  /i,  comme  si  le  triangle  était  rectiligne,  ou,  en 
daatres  termes,  son  excès  sphérique  est  de  l'ordre  des  quantités 
négligées. 

Afin  d'apprécier  la  portée  de  ces  expressions,  remplaçons-y 
n,  /7t,  Lf — L  par  leurs  valeurs  générales  en  fonction  du  temps  f , 
que  nous  fournissent  les  développements  formés  pages  1 79  et  1 83  ; 
et,  pour  cette  épreuve,  ne  prenons  que  leur  partie  principale  qui 
contient  seulement  la  première  puissance  de  cette  variable.  Les 


(*)  Si  Ton  se  reporte  à  la  note  de  la  page  ao5,  où  j^ai  présenté  le  type  gé- 
néral des  analogies  népériennes,  la  première  et  la  deuxième  appliquées  ici 
sont  la  quatrième  et  la  troisième  d^alors ,  qui  contiennent  tang|(a  +  b)  et 
tang i (a  —  fc) ,  remplacés  actuellement  par  tang  |(^ -4- ^J  et  tang i (<î  —  J,). 
Celle  qui  donne  tang  \  i  est  la  deuxième ,  où  tang  f  c  est  associé  à  cos  {{a  —  b) 
et  cos  J  (a  H-  è),  remplacés  ici  par  cos  i  (<?  —  $t)  et  cos  \(^-h  J,)- 

T.   IV.  16 
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éléments  détermînatifs  de  notre  triangle  seront  alors  généralement 
n  =r  o",528 ty      ny=z  o",528 1,,     n^-^n=:  o",528 [t,  —  t) , 

et  nos  expressions  approximatives  donneront,  avec  la  même 
généralité , 

5  =  8" ,421  ^» ,       ^,  =  8",42i  t,       i  =  o",528 (^,  —  t). 

Supposons  maintenant  /  =  4-  5o,  ce  qui  portera  Tune  des  époques 
à  l'année  1 800,  et  r,  =  4- 1 1  o,  ce  qui  portera  l'autre  à  l'année  1860. 
Ces  limites  embrasseront  plus  que  l'intervalle  de  temps ,  qui  com- 
prend les  observations  astronomiques  précises.  Alors  les  expres- 
sions précédentes,  étant  ainsi  particularisées,  donneront 

S  =  926'^3^o,       S,  =  42i'',o5o,       i  =  3i",68o. 

Maintenant,  si  Ton  effectue  le  calcul  rigoureux  de  ces  mêmes 
quantités  par  les  trois  analogies  népériennes,  en  y  portant  toute 
la  précision  qu'on  peut  obtenir  avec  les  Tables  logarithmiques  or- 
dinaires à  sept  décimales ,  on  trouve  S  plus  faible  de  0^^,002,  ^1 
plus  fort  exactement  de  la  même  fraction ,  et  l'angle  c  aussi  plus 
fort,  mais  seulement  de  o'^oooi .  En  conséquence ,  bien  qu'on  pût 
toujours  déterminer  ces  trois  valeurs  par  les  formules  rigoureuses, 
cela  serait  tout  à  fait  inutile  pour  des  intervalles  de  temps  aussi 
restreints  que  ceux  qu'on  aurait  à  embrasser  dans  de  pareilles  ap- 
plications, car  les  expressions  approximatives  de  ^,  ^1  yi^eett  et  fi, 
y  seraient  complètement  suffisantes.  Or  on  va  voir  qu'en  effet,  si 
on  les  introduit  dans  les  développements  que  nous  avons  formés, 
suivant  les  puissances  ascendantes  de  l'angle  t,  elles  les  font  con- 
corder, entre  les  mêmes  limites  d'approximation,  avec  ceux  que 
nous  avions  d'abord  établis  analytiquement  sous  une  autre  forme 
dans  la  page  288. 

Pour  en  donner  la  preuve ,  rappelons-nous  que  nous  avons , 
par  convention, 

L"  =  L-f,       L^=L,-f„ 
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et,  par  évaluation  approximative, 

^  —  Ji  =  L,  —  L  ; 
ii  en  résultera  donc 

et 

L"+  J  =  L  —  f -f.  ^  -  ,î,  -h  ,î.  =  L»  -.  f  4-  ^,. 

Ces  valeurs  étant  introduites  dans  nos  deux  développements  (i), 
conjointement  avec  celle  de  i  égale  à  /i,  —  «,  elles  donneront  fina- 
lement 

//,=  /-f.  ,p',  —  ,(,'  _  (/,,  _  n)  cos  (/  -f-  L,  —  +'  -i-  B,)  tang X 
•--^S^(T+tang»X)sin(/4-L,--f4-^.)cos(/4-L.~f4- 

|X,=  X  -f-  («i  —  «)sin(/  +  L,  --  >j»'-^  ^,) 
—      ^/^    cos^e  +  L,  —  f  ■+.  5.)  tang  X , 

^1  devant  être  employé  dans  les  seconds  membres  avec  sa  valeur 
approximative 

5.=  .p-^(L.-L). 
(/î,  —  /i)  ' 

Ces  développements  sont  identiques  avec  ceux  que  nous  avons 
obtenus  plus  haut  par  l'analyse  directe ,  du  moins  entre  les  limites 
d'approximation  où  les  uns  et  les  autres  sont  restreints.  Pour  le 
prouver,  il  suffît  de  faire  sortir  ^i  de  dessous  les  signes  périodiques. 
En  effet,  on  a  d'abord  rigoureusement 

cos(^-4-L,  — 4»'  +  *,)  =  cos(/-4-L,  — y)  — sin(/-f-L,-.4i')sin^, 

—  2cos(/-hL,  —  4»')sîn^7^,, 

sin(/-f-L,  —  4^' 4- ^i)  =  sin  (/ -h  L,  — .4*') -h  cos(/ -h  L,  —  4»')  sin^, 

—  2sin(/4.L,--4^')sin45,. 

Dans  les  applications  que  nous  avons  en  vue ,  ^1  est  toujours  fort 
petit,  et,  quoique  l'expression  littérale  que  nous  venons  d'en 
donner  ait  en  dénominateur  «,  —  /i,  il  doit  être  considéré  comme 

16.. 
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analytîquement  comparable  à  n ,  parce  que  le  rapport  — i reste 

toujours  fini ,  même  quand  ses  deux  termes  sont  évanouissants. 

En  effet,  comme  on  Ta  vu  dans  la  page  24» ,  sa  partie  princi- 

8,421 
pale ,  qui  est  indépendante  des  temps  f ,  ^1 ,  a  pour  valeur  — -^ 

un  peu  moindre  que  le  nombre  16.  Ceci  étant  reconnu ,  multipliez 
les  deux  membres  des  équations  précédentes  par  «,  —  n\  puis, 

dans  les  produits,  remplacez  sin^,  par  (—^j,  ce  qui  reviendra  à 

y  négliger  le  cube  de  sin  ^1  multiplié  par  n^  —  /i.  Enfin  écrivez  7 
au  lieu  de  L,  —  L ,  par  motif  d'abréviation ,  et  éliminez  tout  à  fait 

^,  au  moyen  de  son  expression  — - — ;  vous  aurez  ainsi  : 

(n,—  n)cos(/+L,—  f +*,)  =  («,  — «)co8(/+L,  —  i|<') 

-|Î8in(/  +  L.-f) 

(/i,— Aî)sin  (/4-L,— f +^,)  =  (n,  —  n)  sin(/-f-L,  —  f  ) 

'      ""^      |^sin(/H-L.-f). 


Le  dernier  tei^me  de  chacune  de  ces  égalités  est  de  Tordre  /zsin^?» 
que  nous  avons  négligé  dans  les  deux  approximations.  Il  faudra 
donc  le  supprimer  également  ici.  Pour  juger  de  sa  petitesse,  ilny 
aqu^à  évaluer  son  coefficient  par  la  seule  substitution  des  parties 
principales  des  facteurs  qui  le  composent ,  telles  que  nous  les 
avons  tout  à  l'heure  exprimées  en  r  et  ff.  Il  devient  ainsi 


i.o",5.8(^)'(.,-0^'. 
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'Par  une  raison  pareille ,  le  terme  précédent ,  qui  a  pour  facteur  ^1 
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devra  aussi  être  négligé ,  non  pas  généralement ,  mais  dans  les  der- 
niers termes  de  /,  et  de  \i ,  qui  ont  déjà  pour  coefficient  ^ — jt'^' 

R.  ' 

On  ne  devra  le  conserver  que  dans  leurs  premiers  termes  ;  alors 
les  expressions  de  ces  quantités ,  ainsi  transformées ,  se  trouveront 
coïncider  avec  celles  de  la  page  238 ,  en  supprimant  dans  ces  pre- 
mières une  unité  de  chacun  des  ipdices,  pour  ramener  les  deux 
notations  à  l'identité. 

169.  Je  n'insisterai  pas  davantage  sur  ces  développements ,  que 
je  n'ai  présentés,  je  le  répète ,  qu'en  vue  d'analogies  ultérieures , 
et  je  vais  appliquer  des  considérations  toutes  semblables  au  trans- 
port des  coordonnées  équatoriales,  qui,  s' opérant  sur  des  quan- 
tités immédiatement  fournies  par  l'observation ,  a  une  importance 
pratique  beaucoup  plus  grande. 

(B).  Transport  des  coordonnées  éqiiatoriales.  Exposé 
des  déterminations  théoriques  qu'on  en  peut  dé- 
duire. 

Kevenons  à  \2Lfig.  i3,  dont  la  construction  a  été  tout  à  l'heure 
«expliquée.  Sa  seule  inspection  montre  que  le  prolongement  des 
deux  équateurs  Q'T',  Q',  T', ,  continué  jusqu'à  une  de  leurs  inter- 
sections conventionnellement  choisie ,  établira ,  entre  les  coordon- 
nées angulaires  qui  s'y  rapportent ,  des  relations  exactement  pa- 
reilles à  celles  que  le  prolongement  des  deux  éclipbques  vient  de 
nous  fournir  entre  les  longitudes  et  les  latitudes  propres  à  ces 
plans.  Ainsi  l'on  devra  en  déduire  des  formules  tout  à  fait  analo- 
gues pour  transporter  les  ascensions  droites  et  les  déclinaisons  de 
1760-1-/  à  l'jSoH-^i,  ou  généralement  d'une  époque  à  une 
autre.  U  faudra  seulement  admettre ,  comme  dans  le  cas  précédent, 
que  l'on  connaît  par  théorie,  ou  de  toute  autre  manière ,  les  expres- 
sions numériques  générales  des  quantités  ^p ,  4^',  u ,  «S  qui  déter- 
minent à  chaque  instant  la  position  absolue  de  l'équateur  et  du 
point  équînoxial ,  relativement  à  Técliptique  d'une  époque  ûi^e , 
celle  d'où  l'on  compte  le  temps  r. 

Jç  reprend^  donc ,  sous  ce  point  de  vue,  la  fi  g.  i3  comme  typç 
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de  raisonnemeot.  Conformément  à  ia  notation  que  nous  avons  tou- 
jours employée,  nommons  a'  l'arc  T'T",  qui  représente  le  mou- 
vement en  ascension  droite  du  point  équinoxial  depuis  i^So,  ou 
généralement ,  depuis  l'époque  prise  pour  origine  jusqu'à  l'instant 
désigné  par  t,  que  notre  figufe  type  suppose  lui  être  postérieur. 
Nommons  de  même  oi\  l'arc  T'i  T",  >  qui  représente  l'^ément  ana- 
logue pour  l'époque  désignée  par  /i ,  celle^d  étant  pareillement 
postérieure,  selon  la  figure,  à  celle  que  désigne  /.  Ces  deux  arcs 
s'obtiendraient  rigoureusement  par  la  résolution  des  triangles  sphé- 
riques  redangles  T'T"  P",  T'iT*;!»*,  ;  car,  dans  k  premier  de 
ces  triangles,  on  connaît  l'angle  «*,  inclinaison  de  l'équateur  de 
l'époque  /  sur  l'écliptique  fixe,  plus  le  côté  T'P",  qui  est  ^  —  f 
pour  cette  même  époque;  et,  dans  le  deuxième,  on  comi^les 
éléments  analogues  pour  l'époque  fi.  Ainsi,  en  spécifiant  ces  der- 
niers par  l'addition  d'un  indice  inférieur,  comme  on  l'a  fait  dans 
la  figure ,  on  aurait 

tanga'  =  ^^^miZÏl,         uns  «'.  =  '^^^'-^''^. 

°  COS  W  COS  »| 

Mais ,  lorsqu'on  borne  les  évaluations  théoriques  de  ^ ,  4^',  *> ,  u' 
aux  deux  premières  puissances  du  temps  / ,  conune  le  supposent 
les  valeurs  de  ces  éléments  dont  nous  allons  faire  usage,  on  peut 
voir,  par  le  développement  littéral  de  l'arc  a'  effectué  page  2i5, 
que ,  dans  les  mêmes  limites  d'approximation ,  les  expressions  de  a! 
et  de  a ,  se  réduisent  aux  formes  suivantes  : 

a  n:  -""■  "*  —  y  a,  ^^^      ■■■" y 

COS  C>>o  COS  &>o 

6>o  désignant  l'obliquité  de  l'équateur  sur  l'écliptique  fixe  à  l'époque 
où  e  commence.  C'est  ausû  ce  que  l'on  tirerait  immédiatement  des 
équations  rigoureuses  qui  les  déterminent^  si  l'on  y  introduisait  le 
même  principe  de  limitation.  Il  suffira  donc  de  former,  une  ^s 

pour  toutes ,  l'expression  générale  de ^  en  fonction  des  deux 

COS  (i^o 

premières  puissances  du  temps  t,  compté  de  l'époque  prise  pour 
origine,  comme  nous  l'avons  fait  à  partir  du  i"  janvier  1750, 
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dans  la  page  217,  et  Ton  ea  déduira  les  valeurs  des  arcs  a\  a\ 
pour  toutes  les  époques  antérieures  ou  postérieures  que  l'on  vou- 
dra considérer  dans  les  limites  de  temps  auxquelles  la  même 
approximation  peut  s'étendre. 

170.  Ces  résultats  étant  obtenus  ^  igoutez  a'  aux  ascensions 
droites  a  de  l'époque  t ,  et  a ,  aux  ascensions  droites  <ii  de  Té- 
poque  A.  Elles  seront  alors  amenées  à  avoir  pour  origines  les 
points  T',  T'i  de  l'édiptique  fixe ,  qui  se  trouvent  sur  les  pro- 
longements respectifs  des  deux  équateurs.  D'après  cela,  si  Ton 
connaissait  les  longueurs  de  ces  prolongements  jusqu'au  point  où 
ils  s'entrecoupent  y  c'est-à-dire  les  arcs  T'Qi>  T'jQt,  que  je 
nomme  A ,  Ai ,  plus  l'angle  compris  entre  eux ,  que  je  nomme  -hqt 
en  attachant  son  signe  à  la  position  que  lui  attribue  la  figure ,  le 
transport  demandé  serait  bien  facile.  Car,  en  ajoutant  A  -4-  a' 
aux  ascensions  droites  a  y  et  A,  -f-  «,  aux  ascensions  droites  a^ , 
elles  se  trouveront  rapportées  à  l'origine  commune  Q2  dans  leurs 
plans  propres  )  dont  l'inclinaison  mutuelle  serait^,  les  déclinaisons. 
dy  di  demeurant  invariables.  Alors  les  conditions  du  problème  se- 
ront toutes  pareilles  à  cdies  que  nous  avons  eues  pour  le  transport 
des  coordonnées  écliptiques  dans  la  page  226,  et  il  se  résoudra  par 
(les  formules  exactement  semblables ,  où  il  faudra  seulement  chan- 
ger la  signification  des  symboles  littéraux.  Ainsi ,  pour  transporter 
les  positions ,  de  l'époque  t  à  l'époque  r, ,  on  aura 

siadt  =  cos  d  sin  (a  -h  a'  -h  A)  sin  ^  4-  sin  cf  cos  q , 

tang(tf ,H- a!  +A,)=  tang(a -h a'-hAJcosç' .     °^  ,  .  \\ sin  7, 

°^  '  COS(û-ha-hA) 

avec  l'équation  de  vérification 

COS  rf|  cos  (a  -i-  a ,  +  Aj  =  cos  d  cos  (û  -h  a'  4-  A). 

Si ,  au  contraire  ^  on  veut  revenir  de  l'époque  ^1  à  l'époque  / ,  il 
fandri  prendre 

sin  fi^  =  —  cos dx  sin(âi 4-  a , -h  A,)  sin^  4- sin  rf,  cos ^, 

Ung(fl4.a'4-A)  =  tang(û,4- a, 4- A,) 003^^4 /^°^/.  ^  n^'"^^ 

cos(a,-4-a,4-A,) 
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avec  la  même  équation  de  vérification 

cos  d cos  (a  -h  a'  -h  A)  =  cos  d^  cos  (a,  -f-  a ,  4-  Ai). 

Ces  deux  systèmes  sont  exactement  pareils  à  ceux  que  nous  avons 
nommés  (  i)  et  (2)  pour  les  coordonnées  écliptiques  dans  la  page  226, 
et  ils  se  traiteront  de  la  même  manière.  Je  me  bornerai  donc  à 
développer  les  formules  qui  dérivent  du  premier,  celles  qui  se 
rapportent  au  second  pouvant  s'en  déduire  par  de  simples  muta- 
tions de  lettres  et  de  signes.  Alors ,  en  suivant  l'analogie  analytique 
qui  vient  d'être  indiquée ,  deta  étant  donnés,  pour  avoir  </,  —  ^ 
et  01  —  a ,  on  introduira  les  deux  quantités  auxiliaires 

e  =  sin  («  -i-  a'  -f-  A)  sin  ç  —  2tang  ^sin'-y^, 
e,  =  tang  rf  sin  ç  -f-  2sin  («  H-  a'  -f-  A)  sin^j-  q  ; 

et ,  par  la  même  marche  de  raisonnements,  ou  par  la  simple  ma- 
tation  des  lettres  analogues,  on  obtiendra 


tang|(rf,  — £/)  = 


I  H-  (i  —  2e  tang  <f — é^y 


t  f        .         .  N  e,  COS  (a  4-  a'  -4-  A) 

tang  (a,  -  ^  -f,  a',  +  A.  —  A)  = L-^l-—— i-. 

^  I  —  e,  sm  (fl  -h  a'  H-  A) 

Pe  même  encore ,  lorsque  ai  aura  été  calculé  par  la  formule  en  ei, 
on  pourrait  obtenir  subsidi^rement  d — di  par  la  considératioD 
du  triangle  sphérique  formé  aux  pôles  des  deux  équateurs,  lequel 
donnera 

C'est  l'équivalent  de  la  formule  établie  entre  les  différences  de  lati- 
tude dans  la  page  233. 

Si  l'on  réduit  en  nombres  les  seconds  membres  de  ces  expres- 
sions, elles  donneront  en  toute  rigueur  les  différences  demandées. 
Mais  si  l'on  se  contente  d'approximations,  elles  fourniront  les  dé- 
veloppements suivants ,  tout  semblables  à  ceux  que  nous  avons 
pbtenus,  page  240,  pour  le  cas  pareil  des  coordonnées  écliptiques, 
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et  l'on  n'aura  qu'à  écrire ,  par  analogie , 

fl, = û  -f-  a '  —  a^,  4-  A  —  A,  —  ^  cos  (fl  4-  a '  H-  A  )  tang  d 
—  ^(i-i-  tang»/;?)  sin(a  -h  a'  H-  A)  co%{a  -h  a'-f-  A), 

fl,z=rf-h^sm(fl-^a'-+-A)— 1^  cos*  (fl-ï-a'-f-A)tang</. 

H. 

Il  ne  me  reste  donc  plus  qu'à  trouver  les  valeurs  des  prolonge- 
ments A,  At,  et  de  l'angle  q* 

i7i.  Elles  sont  données  par  la  résolution  du  triangle  sphérique 
T'T'.Qj  où  Tonconnait  le  côté  T'T',,  qui  est  le  mouvement 
de  précession  sur  Fécliptique  fixe  dans  Tintervalle  des  époques 
considérées,  mouvement  exprimé  par  -ifx  —  •*[<,  plus  les  deux  an- 
gles adjacents  intérieurs,  dont  l'un  est«  et  l'autre  180® — «i.  Ce  sera 
donc  encore  une  application  du  quatrième  cas  des  triangles  sphé- 
riques  obliquangles  de  Legendre  ;  ainsi  Ton  aura  d*abord  l'angle  q 
par  la  formule  directe 

sin'yçf  =  sin*|(w,  —  w)  -f-  sin  wi  sin  &>  sin^y  (^^l  —  ^^ 

Puis,  les  côtés  A,  A„  s'obtiendront  par  les  formules 

sin^sin  A=  sina>,  sin  (^|/,  —  i^), 

sin^sin  A(=  sin  wsin(>pi  —  i(*), 

sin  ^ cos  A  =  sin  (ui  —  «)  —  2cos  «  sin  w,  sin^y  {^i  —  -^ ), 

sin  9  cos  A,=  sin  («,  —  «)  -H  2 cos  wi  sin  «  sin'-5-(>pi  —  4')  > 

lesquelles  résultent  de  la  condition  de  proportionnalité  des  sinus 
des  angles  aux  sinus  des  côtés  opposés,  combinée  avec  l'expression 
directe  des  tangentes  de  ces  mêmes  côtés.  Or  la  composition  ana- 
lytique de  ces  expressions  découvre  déjà  plusieurs  conséquences 
essentielles  à  prévoir  pour  diriger  les  applications  que  Ton  en 
pourra  faire. 

4W.  Je  considère  d'abord  sin' 7  9-  ^^  àeux  termes  qui  com- 
posent sa  valeur,  le  premier  sera  toujours  beaucoup  plus  petit  que 
le  second.  Car  ut  et  «>  ne  diffèrent  de  «0  que  par  un  terme  pro- 
portionnel au  carré  des  temps  ^,  f, ,  lequel  a  un  coefficient  dont 
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les  premiers  chiffres  significatifs  ne  commencent  qu^à  la  sixième 
décimale  ;  tandis  que  ^i  — 1|^  a  un  terme  principal  proportionnel  à 
la  différence  tt —  r,  dont  le  coefficient  est  So^j^SS.  D*après  cette 
composition,  il  est  bien  aisé  de  prévoir  que,  pour  des  valeurs  égales 
de  tettiy  Tangle  q  des  deux  équateurs  sera  beaucoup  plus  grand 
que  l'angle  /,  ou  /ti  —  n  des  deux  édiptiques.  £n  effet,  on  aura 
une  estimation  très-approximative  de  q^  en  négligeant ,  dans  son 
expre89i<Mi9  la  partie  qui  dépend  de  c>>i  —  &»,  et  le  faisant  égal  à 
(^j  —  4>)sin«o,  ou  5o",288(fi  —  £)sinfti«y  pour  n'employer  que 
le  terme  principal  de  i]/,  —  i]/.  D'autre  part ,  la  valeur  de  /,  ou 
/ii — n^  étant  aussi  restreinte  à  son  terme  le  plus  influent,  est 
o'^ySaS'  (^1  —  t)f  comme  on  le  voit  par  Texpression  générale  de  n 

en  t,  formée  page  i  jg.  Le  rapport^,  déduit  de  ces  approximations, 

5o  288 
sera  donc  — ^r-^sin  «o;  et  en  donnant  à  Wola  valeur  23**  28' 23", 
0,520 

que  nous  lui  avons  attribuée,  on  le  trouve  presque  égal  à  38.  En 

conséquence,  les  séries  préparées  pour  le  transport  des  latitudes 

et  des  longitudes  étant  ordonnées  suivant  les  puissances  ascen- 

dantes  de  —  5  convergeaient  beaucoup  plus  rapidement  que  celles 

que  nous  venons  d'obtenir  pour  le  transport  des  dédinaisons  et 
des  ascensions  droites ,  celles-ci  procédant  par  les  puissances  ascen- 
dantes de  —y»  On  devra  donc,  pour  ces  dernières,  restreindre  les 

n, 
valeurs  des  déclinaisons  auxquelles  on  les  applique  beaucoup  plus 
qu'on  n'était  obligé  de  restreindre  les  latitudes  dans  les  antres, 
afin  que  leurs  seuls  premiers  termes,  auxquels  on  se  borne,  don- 
nent des  résultats  également  précis.  Car ,  dans  ces  séries,  les  arcs 
rf  ou  >  entrent  similairement  par  leurs  tangentes ,  dont  raccrois- 
sement  sans  limite  pourrait  ralentir  trop  la  convergence  j  ou 
même  la  détruire  s'ils  étaient  pris  trop  proches  de  90**. 

175.  Venant  aux  équations  qui  donnent  les  côtés  A ,  Ai,  j'y 
ferai,  par  conpention^  l'angle  q  toujours  de  même  signe  que 
t(;,  —  xf»  o^^  '«  —  ^)  ce  qui  le  rendra  positif,  ainsi  que  son  sinus, 
dans  la  fig.  i3  qui  nous  sert  de  type.  Alors  sin  A  et  sinAi  sor- 
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tiroDt  toujoui^  positifs  des  deux  équations  où  ils  se  trouvent  mul- 
tipliés par  sin  q.  Mais  les  signes  de  cos  A  et  de  cos  Ai  n'offriront 
pas  la  même  constance,  parce  que  les  seconds  membres  des  équa- 
tions qui  les  contiennent  ne  changent  pas  de  signe  en  même  temps 
que  sin  g.  Celui  de  la  première  reste  invariablement  négatif  ;  et 
celui  de  la  seconde  invariablenienC  positif,  en  vertu  de  la  petitesse 
relative  de  sin  («i  —  »),  comparativement  au  terme  de  signe  con- 
stant qui  lui  est  associé.  Pour  satisfaire  à  ces  diverses  conditions , 
il  faut  que  les  valeurs  des  côtés  A ,  A,  soient  individuellement  de 
cette  forme, 

A=90*»-f-a,  A,  ==:  go*'— w„ 

M,  «1  désignant  des  ares  moindres  que  90^,  toujours  de  même 
signe  que  q^  ou  ti  —  t.  En  outre,  la  composition  des  équations 
qui  les  donnent  montre  que,  dans  les  applications  à  des  arcs 
})  --  '}  peu  étendus ,  comme  ceux  que  nous  avons  ici  à  consi- 
dérer, leurs  valeurs  seront  toujours  fort  restreintes,  et  presque 
égales  entre  elles.  Il  suit  de  là  que  les  côtés  A ,  A|  du  triangle 
équatorial  T'T',Qî  seront  toujours  fort  grands  dans  les  appli- 
cations; au  lieu  que  ceux  du  triangle  écliptique  correspondant, 
M,  E,,  désignés  par  J,  J,  dans  la  même  figure ,  seront  toujours 
fort  petits,  comme  nous  l'avons  reconnu  page  242;  et  cette  dissem- 
blance n'était  pas  inutile  à  constater  comme  nous  venons  de  le 
faire.  Toutefois ,  il  est  essentiel  de  remarquer  que  tous  ces  carac- 
tères du  triangle  T'T'iQa  sont  spécialement  propres  au  phénomène 
de  la  précession  tel  qu'il  existe,  et  résultent  des  rapports  numéri- 
ques que  la  théorie  établit  entre  ses  divers  éléments  constitutifs.  Un 
autre  mode  de  variations  plus  général  des  plans  de  l'équateur  et 
de  récliptique  donnerait  aux  parties  de  ce  triangle  des  relations 
de  grandeur  toutes  difTérentes,  comme  il  est  aisé  de  le  pressentir; 
et  nous  étudierons  plus  loin  un  phénomène  céleste ,  où  cette 
diversité  se  trouve  physiquement  réalisée. 

174.  Les  particularités  précédentes  étant  reconnues,  nous 
pourrons  très-avantageusement  appliquer  aussi  les  analogies  né- 
périennes à  la  résolution  de  notre  triangle  équatorial;  et,  en  choi- 
sissant celles  qui  conviennent   sur  le  type  général  que  j'en  ai 
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donné  dans  la  note  annexée  à  la  page  2o5,  elles  fonrniront  pour 
ce  but  les  trois  équations  suivantes  : 

puis,  A  et  Al  étant  trouvés ,  on  aura 

sin|(A— -A,)  ,.  . 

'""S  ^^  =  sini(A  +  A.)  '""S^  ("'  -^  "^- 

Maintenant,  remplacez  A  et  Ai,  parleurs  valeurs,  en  fonctions  des 
quantités  auxiliaires  u  et  Ui;  vous  aurez 

HA  -h  A.)  =  900 -  i{w,  --.tt),      |(A  -  Aj  =  f  (a.  -H  «)• 

Cela  renversera  la  première  équation  sans  renverser  les  deux 
autres,  et  il  en  résultera 

Il  {  \  sin^  (&),—  &)) 

tang,  («1  -  a)  =.  3i„.(,.^,)tang|(f~^.)- 

W  \  «angj  («.  +  »)  =  ^^;j^^_^j  tangK4'.-'l'). 

Alors ,  les  deux  dernières  de  ces  équations  ainsi  transformées  se 
trouveront  parfaitement  préparées  pour  donner  des  valeurs  numé- 
riques exactes ,  parce  que  les  quantités  données,  qui  sont ,  parleur 
nature,  relativement  ou  absolument  trè&-petites,  y  seront  placées 
aux  numérateurs ,  et  non  plus  aux  dénominateurs  des  fractions 
que  Ton  devra  évaluer.  Toutefois  le  calcul  de  lang4-(tti— «) 
présentera  une  difficulté  spéciale  provenant  de  ce  que  le  facteur 
^1  —  ^se  trouve  implicitement  commun  au  numérateur  ainsi  qu'au 
dénominateur  de  la  fraction  qui  l'exprime  ;  mais  on  pourra  l'en 
dégager  de  la  manière  suivante. 

|7i5.  En  développant  les  expressions  générales  de  w  et  t|»  en 
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fonction  du  temps  ty  que  Laplace  a  déduites  de  la  théorie  de 
l'attraction,  et  les  bornant  aux  deux  premières  puissances  de  ty 
nous  avons  trouvé ,  dans  la  page  167 , 

«  =  w„  -t-  o'^yooooo  98423  2  /% 

^  =z  5o'%2876i  621  r  —  o",oooi2  17939^% 

ce  que  je  représenterai ,  pour  abréger,  par  les  formes  littérales 

Dans  l'application  de  ceci  aux  époques  assignées,  j'emploie  les 
variables  auxiliaires 

T  et  Oseront  connues,  puisque  l'on  donne  r,  et  r.  Je  pose  en  outre , 
par  abréviation , 

«,  =  «,-!-  CT»  +  cô%      fla  =  a  —  2BT,      ^13  s=  (JT  —  0T»—  0Ô'; 

«^2)  <>>»  ^a  seront  connues  également.  Ceci  convenu,  les  premières 
suppositions  donnent 

Employons  ces  expressions  pour  former  les  valeurs  de  0»  et  de  i(« 
relatives  aux  deux  époques  considérées ,  en  distinguant ,  par  une 
accentuation  analogue,  celles  qui  sont  propres  à  Tune  ou  à 
Tautre.  Nous  aurons  ainsi ,  d'abord 

«,=  »„  4.  (  (T  -H  9)»  =  «2  +  2CT9, 
w  =  wo-h  c  (T  —  9)*  =  «2— •  2CT9  ; 

et  de  là  on  tire 

T  (wi  4-  w)  =  Wj,         ■î-(wj  —  «)  =  2CT9. 

Formant  de  même  ^t  et  4*,  on  trouve 

^,=  a  (T-f-  9)  —  fi  (T  -h  BY=a^-^afi, 
>|/=a(T— 9)  — fi(T  — 6)»=:«,— a,9; 
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ce  qui 

donne 

- 

K'I'. 

+ 

^)- 

«»       ^  (4- 

L^auxiliaire  a^  n*entrera  pas  explicitement  dans  les  applications, 
mais  l'auxiliaire  a^  en  va  devenir  un  élément  essentiel  ;  c'est  pour- 
quoi il  est  bon  de  remarquer  que  4>i  —  ^  étant  égal  à  202^,  par 
conséquent  à  Oa  (ti  —  t),  a,  représente  Tare  de  rétrogradation 
moyen  que  l'équateur  a  décrit  sur  Pécliptique  fixe  de  1760,  pen- 
dant chaque  année  julienne  comprise  entre  les  époques  considérées. 

i7Q«  En  faisant  usage  de  ces  tnunfoi*mations,  Véquatioa  qui 

donne  taDg|(iii  —  u)  devient 

,       1/  X  ï      sin2CT© 

tang|(«,  —  tt)  =  -; . 

^^  ^  ^      sm&>2  tang^sO 

On  voit  ainsi  comment  6  entre  en  facteur  commun  dans  le  numé- 
rateur et  le  dénominateur  du  second  membre.  Pour  le  faire  dispa- 
raître, il  faut  développer  en  série  les  deux  fonctions  trigonomc- 
triques  qui  le  contiennent,  et  le  supprimer  par  la  division.  En 

g 

bornant  ces  deux  développements  aux  troisièmes  puissances  de  r;, 

ce  qui  sera  plus  que  suffisant  pour  toutes  les  applications  aux 
quelles  ces  formules  de  transport  sont  destinées ,  on  obtient 

tangi.(«,  -u)=z  :r:î:r:7{ zî^t" 


//' 


ou  encore,  dans  le  même  ordre  d'approximation, 

L'extrême  petitesse  du  coefficient  c»  en  comparaison  du  coeffi- 
cient a  qui  forme  la  partie  principale  de  a^ ,  fait  que ,  dans  ces 
mêmes  circonstances,  j(«,  —  u)  est  toujours  un  très-petit  arc. 
C'est  pourquoi  on  pourra  l'évaluer  avec  une  exactitude  très-snffi- 
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santé  par  la  formule  approximative 


7 


^;7-j  =  tangi:(«,—  k)  --  i langui («,  —  «); 


encore  ne  faudra-t-il  comprendre,  dans  le  second  terme,  que  la 
partie  principale  de  la  tangente.  On  aura  ainsi 

Mais,  dans  presque  toutes  les  applications,  on  trouvera  que  les 
termes  qui  sont  annexés  à  l'unité,  entre  les  parenthèses,  ne  pro- 
duisent que  des  quantités  tout  à  fait  négligeables ,  et  je  les  ai  rap- 
portés presque  uniquement  pour  que  Ton  puisse  s'en  convaincre 
par  leur  évaluation  même  dans  chaque  cas  donné* 

177.  Le  même  système  de  quantités  auxiliaires  étant  introduit 
dans  l'équation  qui  donne  tang-f  («i  +  u) ,  elle  devient 

On  la  résoudra  directement  en  nombres,  sous  cette  forme,  par  le 
calcul  logarithmique.  Mais,  dans  la  généralité  des  applications 
auxquelles  ces  formules  sont  destinées,  la  petitesse  de  l'arc  a^B 
permettra  d'effectuer  cette  opération  avec  facilité  ,  et  avec  toute  la 
précision  désirable,  en  s'aidant  de  l'artifice  arithmétique  exposé  au 
tome  m,  page  64*  On  s'en  servira  d'abord  pour  évaluer  le  loga- 
rithme de  tang  ^3^  d'après  la  valeur  donnée  de  cet  arc  ;  puis,  lors- 
qu'on  aura  formé  le  logarithme  complet  de  taiig|(fii  +  u),  au 
moyen  de  cette  préparation ,  l'arc  \  («,  H-  u)  s'en  extraira  par  le 
inéme  proeédé  ^  sans  qu'il  y  ait  aucun  embarras  pour  avoir  égard 
AQx  fractions  «de  seconde  qui  compléteront  les  parties  principales 
des  ares  donnés ,  ou  obtenus.  Dans  ces  mêmes  applications ,  l'arc 
2cT9  se  trouvera  généralement  si  petit ,  que  coft2CT9  n«  différera 
pas  de  l'timté ,  dans  les  limites  d'appréciatic»!  des  Tables  usuelles 
à  sept  décimales.  On  pourra  donc  alors ,  sans  aucune  erreur  sen- 
sible, lui  attribuer  cette  valeur,  et  les  nombres  mêmes  feront  voir 
quand  cela  sera  permis. 


â56  ASTftÛNOlilB 

Lorsque  les  arcs  u,  Ui  seront  ainsi  trouvés ,  Féqoation  qui  donoe 
Tangle  q  prendra  la  forme  suivante  : 

,  sin|(a,-t-a) 

rien  ne  manquera  donc  pour  Tévaluer.  Dans  ce  calcul,  Tare 
\(ui  —  u)  se  trouvera  presque  toujours  assez  petit  pour  que  son 
cosinus  puisse  être  fait  égal  à  l'unité  sans  erreur  sensible;  et  )a 
petitesse  de  Tangle  |g  permettra  aussi,  habituellement,  de  le  con- 
clure du  logarithme  de  sa  tangente ,  par  Fartifice  que  j'ai  tout  à 
l'heure  rappelé. 

178.  Quand  on  sera  parvenu,  par  cette  voie ,  à  connaître  la 
valeur  de  l'angle  g ,  on  se  procurera  une  vérification  très-utile  de 
tous  les  calculs  antérieurs,  en  la  déterminant  de  nouveau  parla 
formule  directe 

sin'l^  =  siti'Kw,  —  «)-♦-  sin  u  sin  », sin»^(i|»,  —  ^)  ; 

car  si  l'on  n'a  commis  aucune  erreur  numérique,  cette  seconde 
évaluation  devra  se  trouver  identique  avec  la  première.  Quand  on 
introduit  dans  cette  formule  les  transformations  dont  nous  venons 
de  faire  usage,  elle  devient 

sin4  q  =  sin'  acTÔ  ■+-  sin  «  sin  w,  sin^a^d. 

£n  la  prenant  sous  cette  forme ,  elle  se  trouvera  toute  disposée 
pour  que  Ton  puisse  en  effectuer  le  calcul  numérique  avec  les 
données  déjà  établies. 

179,  Les  observations  astronomiques  qui  sont  assez  précises 
pour  mériter  qu'on  les  combine,  par  voie  de  transport ,  avec  les 
observations  plus  modernes ,  remontent  à  peine  au  delà  de  1750; 
depuis  lors ,  jusqu'à  nos  jours ,  Tangle  6)  a  si  peu  ^varîé ,  que  le 
terme  sin^  |(6>i  —  o))  n'a ,  dans  ces  applications ,  qu'une  influence 
presque  inappréciable ,  et  généralement  insensible  sur  la  valeur  de 
l'angle  q.  On  se  donnerait  inutilement  beaucoup  de  peine  pour 
en  tenir  compte  dans  le  calcul  numérique  si  l'on  voulait  le  faire 
directement;  mais  il  sera  facile  d'éviter  cet  inconvénient,  si 
l'on  remarque  qu'en  vertu  de  l'excessive  petitesse  du  coefficient  c, 
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comparativement  au  coefHcient  a^,  le  terme  qui  contient  celui-ci 
sera  toujours  très-grand  relativement  à  celui  qui  contient  c.  £n 
effet,  ceci  étant  reconnu,  mettez  Péquation  sous  cette  forme, 


sin'  7  ^  =  sin  u  sin  6>i  sm 


.  ,     ^  /  sin  2cTô       \ 

m^aiB  (  1-+-  -, ; — --; I 

\       sin  &>  sin  b>i  sin^  a^  Bj 


puis  prenez  les  logarithmes  tabulaires  des  deux  membres,  en 
développant  en  série  celui  du  facteur  qui  est  compris  dans  les 
parenthèses  ;  vous  aurez  ainsi 

log  sin  1 9  =  Y  log  (sin  w  sin  w,  sin* a,  9  ) 

/       sin*2cT9  ,  sin^acTO  \ 

*     \sincasino)isin*a2  0       '' sin'wsin'wisin^û^aô      ""/ 

/est  le  module  direct  des  Tables  ordinaires,  qui  a  pour  logarithme 

propre  1,63778431.  Mais  la  portion  développée  peut  se  rendre 
plus  simple  en  substituant ,  dans  tous  ses  termes ,  le  rapport  des 
petits  arcs  2CTÔ,  AjÔ  à  celui  de  leurs  sinus,  ce  qui  en  fait  dispa- 
raître 0  comme  facteur  commun.  On  a  ainsi 

log  sin  Y  q  =  -y  log  (sin  &>  sin  u.  sin'  a^  ô) 

*     \a*sinwsinw,        '  ojsin'wsin'wi 

aloi-s  les  termes  correctifs,  dépendant  du  rapport  —j 9  s'évalueront 

sans  peine.  Mais,  dans  les  applications  les  plus  distantes  que  ces 
formules  comportent ,  on  trouvera  presque  toujours  que  le  pre- 
mier de  ces  termes  même  n'apporte ,  dans  le  logarithme  de  sin  7  9, 
que  des  décimales  fort  éloignées  au  delà  de  celles  que  les  Tables 
logarithmiques  ordinaires  comprennent. 

i80.  L'expression  explicite  de  sin'^^,  que  nous  venons  de  for- 
mer, montre  avec  évidence  que  l'angle  q  des  deux  équateurs , 
correspondant  à  Tintervalle  du  temps  ti —  r,  est,  quant  à  sa  gran- 
deur, presque  indépendant  des  attra.ctions  planétaires  ;  elles  n'y 
influent  que  par  une  sorte  de  réaction  indirecte  extrêmement 
faible.  Car  d'abord ,  d'après  ce  que  l'on  a  vu  dans  la  discussion 
T.  IV.  17 
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théorique  établie  page  21 1,  ce  sont  elles,  à  la  vérité,  qui  produi- 
sent les  variations  de  Tangle  a»,  formé  par  Téquateor  variable  avec 
récliptique  primordial  pris  pour  plan  fixe;  mais  ces  variations, 
proportionnelles  au  coefficient  c,  sont  tellement  lentes,  qu'après 
un  intervalle  de  plusieurs  siècles,  leur  eflet  est  encore  à  peine  ap- 
préciable dans  la  grandeur  de  Tangle  q  ,  telle  que  l'expression  de 
sin^l  9  la  donne.  Car  elle  y  résulte  principalement,  et  presque  en- 
tièrement ,  de  Tare  de  précession  tpi  —  \|i,  décrit  par  le  nceud  de 
réquateur  sur  l'écliptique  fixe.  Or,  d'après  l'expression  théorique 
de  ^,  rapportée  page  209,  le  déplacement  de  ce  nœud  est  opéré 
presque  en  totalité  par  les  attractions  combinées  du  soleil  et  de 
la  lune.  Les  attractions  planétaires  n'y  contribuent  que  pour  un 
terme  extrêmement  petit ,  quelles  introduisent  dans  la  partie  de  ^ 
qui  est  proportionnelle  au  carré  du  temps  r,  laquelle ,  tout  entière, 
est  à  peine  d'un  ordre  appréciable  dans  les  applications  que  nous 
avons  ici  en  vue.  Le  calcul  numérique  fait  parfaitement  sentir 
toutes  ces  particularités,  quand  on  reffectne  ainsi  pour  des  inter- 
valles de  temps  restreints  ;  elles  s'accordent  d'ailleurs  complète- 
ment avec  les  notions  théoriques ,  qui  ont  été  préliminairement  pré- 
sentées dans  la  seconde  section  du  présent  chapitre ,  à  la  page  i33. 
Le  même  mode  de  discussion ,  appliqué  aux  expressions  explicites 
que  nous  avons  formées  de  m,  —  a,  et  de  «,  h-  w,  montrera  com- 
ment les  attractions  planétaires  influent  sur  ces  quantités,  et,  par 
suite,  sur  les  valeurs  de  A  -h  Ai  et  A  —  A,,  qui  y  correspondent. 
On  verra  ainsi ,  par  exemple ,  que  l'inégalité  des  arcs  complémen- 
taires a,  a,,  étant  directement  proportionnelle  au  coefficient  c, 
résulte  immédiatement  de  ces  attractions  :  de  sorte  que ,  si  elles 
n'existaient  pas,  les  deux  arcs  a,  m,  seraient  égaux  ;  et  la  somme 
des  côtés  T'Qs ,  T', Qa  de  \2ifig.  1 3,  que  représente  A  -+-  A, ,  serait 
constamment  égale  à  180».  Quant  aux  arcs  a',  a, ,  qu'il  faut  respec- 
tivement ajouter  à  ces  côtés  pour  les  rejoindre  aux  points  équi- 
noxiaux  T",  T*  des  deux  époques ,  ils  résultent  évidemment  de 
la  séparation  graduellement  opérée  entre  l'écliptique  mobile  et 
récliptique  fixe.  Ainsi  les  attractions  planétaires  en  sont  la  cause 
efficiente. 

181 .  Il  y  a  un  cas  d'application  très-fréquent  et  d'une  grande 
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importance  pratique  »  pour  lequel  ces  formules  peuvent  être 
simplifiées ,  de  manière  à  donner  inunédiatement  les  éléments  du 
transport  sous  une  forme  explicite ^  presque  sans  calcul.  Cela  a 
lieu  quand  une  des  deux  limites  de  cette  opération ,  par  exemple 
celle  qui  est  spécifiée  par  la  lettre  r,  s'écarte  seulement  de  40  ou 
5o  ans  autour  de  l'époque  fondamentale,  l'intervalle  positif  ou 
négatif  ti  —  t  étant  aussi  restreint  à  i5  ou  20  ans.  Alors ,  la  li- 
mitation de  T  et  de  6  permet  de  dégager  les  inconnues  des  sym- 
boles trigonométriques  qui  les  enveloppent ,  et  d'en  obtenir  des 
évaluations  numériques  pratiquement  équivalentes  à  leur  détermi- 
nation rigoureuse. 

Pour  fixer  les  idées,  supposons,  comme  je  viens  de  le  dire, 
r=:5o,  fi  =  70;  il  en  résultera  ^=  60,  6  =  10.  La  petitesse  du 
coefficient  C  qui  règle  les  variations  d'obliquité  de  l'équateur  sur 
Técliptique  fixe  est  telle ,  que ,  pour  de  pareilles  valeurs  de  t  et 
de  ti,  les  angles  &>,  o,  excèdent  seulement  6)0  de  quelques  cen- 
tièmes de  secondes.  On  peut  en  faire  le  calcul  d'après  la  valeur  de 
ce  coefficient  que  nous  avons  extraite  des  formules  de  Laplace, 
et  qui  est  rapportée  dans  la  page  167.  Toutefois,  il  donne  encore 
ces  variations  un  peu  trop  fortes ,  comme  nous  le  reconnaîtrons 
ultérieurement.  Or,  au  degré  de  grandeur  qu'a  déjà  Tangle  6>o> 
l'addition  de  si  petites  quantités  ne  change  pas  le  logarithme  de 
son  cosinus  d'une  unité  dans  sa  septième  décimale  ;  et  elle  ajoute 
seulement  une,  ou,  au  plus,  deux  unités  de  cet  ordre  aux  logarith- 
mes de  son  sinus  et  de  sa  tangente.  On  pourra  donc ,  avec  une 
approximation  sans  doute  très -grande,  remplacer  ces  éléments  de 
calcul  par  leurs  analogues ,  pris  pour  wq.  En  outre  ,  les  inconnues 
cherchées  ne  devant  avoir  que  des  valeurs  très-restreintes,  on 
pourra,  par  une  autre  simplification  dont  il  faudra  légitimer  la 
suffisance ,  ne  prendre  que  la  partie  principale  de  «,  —  « ,  qui  est 
donnée  par  son  coefficient  extérieur,  et  résoudre  les  deux  autrei» 
équations  en  substituant  le  rapport  des  petits  arcs  7  («r  ~f-  «),  «2  9, 
79,  à  celui  de  leurs  tangentes.  On  aura  ainsi 

4cTR" 
tt,  —  «  =  3—; ,         «, -+- it  =  2aj0coswo, 

a2sm&)a 

/y  =  (m,  -f-  u)  tang&)o=  2«2  Osinug. 
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Nous  avons  fait,  par  convention, 

a  et  6  désignent  les  coefficients  des  deux  puissances  du  temps  dans 
Fexpression  de  >p  rapportée  page  167,  et  Tony  voit  que  $  est  exces- 
sivement petit,  comparativement  à  tf.  Ainsi  le  rapport  —  se  déve- 
loppera «n  une  série  très- rapidement  convergente,  si  l'on  pose 

Gomme  ce  rapport  s'applique,  en  facteur,  à  une  quantité  déjà  très- 
petite  par  elle-même ,  on  pourra  n'y  conserver  que  la  première 

6 
puissance  de  -•  Alors,  en  remplaçant  T  ainsi  que  d  par  leurs  va- 

d 
leurs  explicites ,  on  aura  finalement 

2R"c(^,-+-/)/  fi,  ,\ 

tfsmwo      \        a  J 

il,  +  »  =  d  cos  «0 (/i  —  t)  —  fi  cos  Wa(r,  -f-  t)  {/,  — 1\ 
q,z=iCi,  sin  wo  (^1  —  t)  —  fi  sin  Wo  (r,  h-  t)  (r,  —  f  ). 

Les  limites  d'application  de  ces  expressions  approximatives  se 
justifieront  en  comparant  les  résultats  qu'elles  donnent  à  ceux 
que  donnent  les  équations  rigoureuses ,  pour  des  valeurs  égales  de 
t  et  de  tx'  J'ai  fait  cette  épreuve  sur  les  nombres  que  j'ai  présentés 
plus  haut  comme  exemple ,  en  les  appliquant  aux  coefficients  rec- 
tifiés de  la  précession  que  nous  établirons  plus  loin  pour  le  i*'' jan* 
vier  1800.  Prenant  donc,  à  partir  de  cette  époque,  r=  5o, 
r,  =  70,  le  calcul  effectué  des  deux  manières,  avec  les  Tables  de 
logarithmes  à  sept  décimales ,  m'a  donné  des  résultats  identiques 
jusque  dans  les  dix-millièmes  de  seconde  d'arc.  La  concordance 
subsisterait  donc  encore ,  autant  qu'il  le  faut  pour  les  observa- 
tions les  plus  précises ,  entre  des  limites  de  temps  beaucoup  plus 
étendues.  Mais  celles  que  je  viens  d'indiquer  suffisent  aux  besoins 


^ 
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de  rastronomie  ;  car,  lorsqu'on  y  sera  parvenu ,  ou  même  aupa- 
ravant, on  trouvera  probablement  plus  sûr  de  renouveler  les 
constantes  de  la  précession  pour  une  époque  fondamentale  ulté- 
rieure, autour  de  laquelle  les  mêmes  expressions,  tant  rigoureuses 
qu'approximatives,  s'appliqueront  avec  un  égal  succès. 

182.  Pour  employer  commodément  les  formules  de  transport , 
fondées  sur  ces  éléments,  et  que  nous  avons  préparées  dans  la 
page  2499  ^1  ^^^^  7  introduire  les  arcs  complémentaires  u,  Ut ,  au 
lieu  de  A,  A|.  Ce  sera  une  substitution  bien  facile;  car,  puisque 
nous  avons  fait  conventionnellement 

A  =  90®-+-  tt,         A,  =  90**  -—  M|, 

il  en  résultera ,  d*abord 

A  -1-  Aj  =  180°  —  («,  —  tt),  A  —  Al  =  M|  -h  a  ; 

et ,  Ton  aura ,  en  outre , 

sin  {a  -f-  a'-h  A)  =  sin  (a  -h  a'-f-  u  -+-  9o°)=-t-  cos  (a  -+•  ct'-^-u)^ 
cos(a  H-  a'-h  A)  ==  cos(a  -h  a'-|-  u  -f-  90**)= —  sin  {a  -4-  a'-hu). 

En  effectuant  ces  substitutions  dans  les  formules  générales  de 
transport  préparées  page  249 9  je  fais,  par  abréviation, 

«  4- a'-l- M  =  U,  fl, -f- a,  —  a,  z=Ui,  a -h  tt| -|-a'  —  a,  =A. 

De  plus,  afin  que  Ton  puisse  apprécier  avec  évidence  la  sûreté 
de  nos  développements ,  j'étends  chacun  d'eux  jusqu'aux  termes 
de  Tordre  sin' 9  ;  car,  en  restreignant  leur  application  aux  cas  oi\ 
ces  tlemiers  termes  sont  négligeables ,  on  saura ,  par  cela  même  , 
que  Ton  peut  borner  les  calculs  numériques  à  ceux  que  nous 
avions  d'abord  écrits ,  lesquels  les  précèdent  immédiatement  dans 
Tordre  de  l'approximation.  Ceci  convenu,  les  expressions  des  auxi- 
liaires e,  Cty  modifiées  par  ces  substitutions,  seront  d^abord 

''  =  sin7C0sU — 2tang£fsin'Y99  ^i=:sin^tang</-|-asin'{</cosU  \ 
on  aura  ensuite  les  équations  rigoureuses 

tangi(rf.-«^)  = 


tang  (a\  —  a  —  A  )  = 


i-f-(i —  2étangf/  —  ff')7 
/",  sinU 


1  —  /?,  cosU 
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la  première  pouvant  être  remplacée   par  Téquation  subsidiaiic 

suivante  : 

w,        JN      cosi(U,-*-U)^       . 
tangi(^.  -«?)==  ^^^.;^^^^;  taugl^. 

Enfin,  nos  développements  complétés  prendront  ces  formes  : 

■+-iV  g>7i  («nU  H- 3Mn  3U)tang  rf, 

q"  q^ 

^,  =  rf  -H  ^  cosU  —  7  —^ sin»U  tang  d-^^-^  cosU  sin'U  lang'rf 

q^ 

~T^,  cosUsm^U. 

Si  Ton  voulait  obtenir  des  expressions  inverses ,  qui  donnassent 
^  et  a ,  en  fonction  de  d^  et  ^i,  on  les  dériverait  immédiatement 
de  celles-<:i,  en  y  remplaçant  -+-  q  par  —  ^,  +  A  par  —  A ,  et 
faisant  un  échange  mutuel  des  indices  0  ou  1 ,  entre  les  lettres  ana- 
logues aux  places  où  elles  sont  écrites.  Tous  les  éléments  numéri- 
ques du  transport ,  calculés  pour  un  des  cas,  serviraient  ainsi  dans 
l'autre  sans  modification.  Au  reste,  je  donnerai  ces  formules  in- 
verses toutes  préparées ,  quand  nous  aurons  étudié  l'usage  des 
formules  directes. 

185.  Pour  présenter  une  application  de  celles  -  ci  où  l'on  puisse 
bien  voir  l'influence  propre  de  chacun  des  termes  qui  les  compo- 
sent ,  je  choisirai  Texemple  suivant ,  que  nous  conduirons  jusqu*aux 
nombres. 

Dans  l'ouvrage  intitulé  Fundamenta  Astronomiœ,  Bessel ,  avec 
des  soins  et  une  recherche  de  précision  incomparables,  a  discoté 
toutes  les  observations  faites  par  Bradley  à  l'observatoire  de  Green- 
^ich,  sur  les  distances  zénithales  méridiennes ,  et  les  passages  mé- 
ridiens des  étoiles  fixes,  depuis  le  1 5  septembre  1750  jusqu'au 
1 5  juillet  1762.  Il  a  également  discuté  toutes  les  observations  du 
soleil  faites  par  le  mên)ie  astronome,  aux  époques  voisines  des 
solstices  et  des  équinoxes ,  dans  cet  intervalle  d'années,  pour  en 
conclure  l'obliquité  de  l'écliptique,  ainsi  que  les  positions  équato- 
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riales  des  points  équinoxiaiix  relativement  aux  cercles  horaires 
des  étoile^  observées.  Ayant  ainsi  obtenu  la  déclinaison  et  Tascen- 
sien  droite  de  chaque  étoile,  dans  chaque  observation  individuelle , 
il  a  transporté  ces  deux  éléments  au  1*' janvier  i755,  comme 
époque  commune  intermédiaire,  en  y  ajoutant,  ou  en  ôtant,  les 
différences  produites  sur  eux  par  la  précession  pendant  Tinter- 
valle  de  temps  qui  les  en  séparait,  et  les  dépouillant  aussi  des  per- 
turbations y  variables  de  grandeur  et  de  signe ,  qui  sont  périodi- 
quement opérées  dans  leurs  valeurs  moyennes  par  la  nutation  et 
Taberration,  deux  phénomènes  dont  nous  n'avons  pas  parlé 
encore.  Celles-ci ,  Bessel  les  a  calculées  il'après  les  appréciations 
les  plus  exactes  que  les  observations  astronomiques  et  la  théorie 
de  Fattraction  pouvaient  alors  fournir.  De  cet  immense  travail 
est  résulté  un  recueil  contenant  les  ascensions  droites  et  les  décli- 
naisons de  3o32  étoiles  distribuées  dans  toutes  les  parties  du  ciel , 
dont  les  positions  moyennes  sont  ainsi  données  pour  le  i^' janvier 
de  Tannée  1 755,  avec  une  précision  qui  n'a  rien  d'égal  dans  les 
temps  antérieurs,  et  qui  sera  difficilement  surpassée.  C'est  ce  que 
Ton  appelle  le  catalogue  de  Bradley ,  dont  la  confection  a  été  l'un 
des  plus  signalés  services  que  Bessel  ait  rendus  à  l'astronomie. 

Maintenant ,  on  demande  de  transporter  toutes  les  positions  de 
ce  catalogue  au  i^'  janvier  de  l'année  1800  par  l'application  des 
formules  tout  à  l'heure  établies. 

184.  La  première  chose  à  faire,  c'est  de  trouver  les  valeurs  des 
temps  ty  txy  qui  doivent  correspondre,  dans  nos  formules,  aux 
deux  dates  limites  que  l'on  nous  donne.  Bien  ne  me  semble  plus 
simple,  puisqu'elles  sont  séparées  de  l'époque  fondamentale  i^So 
par  des  nombres  entiers  d'années;  mais,  quoique  cette  simplicité 
ait  lieu ,  en  effet,  dans  l'évaluation  finale  à  laquelle  on  arrive ,  on 
va  voir  qu'elle  repose  sur  un  certain  nombre  de  détails  conven- 
tionnels, qu'il  est  nécessaire  d'établir,  une  fois  pour  toutes,  avec 
précision,  afin  de  n'avoir  plus  à  y  revenir  dans  tous  les  cas  pareils. 

Les  éléments  de  la  précession  fournis  par  la  théorie  de  La- 
place,  et  employés  dans  nos  formules  de  transport,  contiennent  le 
temps  ty  exprimé  en  années  juliennes  moyennes,  comprenant 
chacune  365^,  25;  ces  jours  sont  mesurés  par  autant  de  révolutions 
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méridieones  du  soleil  idéal ,  à  marche  uniforme ,  qui  mesure  les 
temps  astroDomiques.  L'origine  de  numération  qui  leur  est  com- 
mune est  rinstant  physique  où  ce  même  soleil ,  traversant  le  mé- 
ridien de  robservatoire  de  Paris,  a  marqué  le  midi,  qui  commeo- 
çait  le  i**' jour  astronomique  du  mois  de  janvier  de  Tannée  gr^o- 
rienne  i75o{*). 

La  date  du  catalogue  de  Bradley,  i*^' janvier  1755,  est  pareille- 
ment gr^orienne;  mais  ce  i"'  janvier  a  pour  origine  le  passage 
supérieur  du  même  soleil  moyen  au  méridien  de  Greenwich, 
lequel  s*opère  en  9"22*  de  temps  moyen,  ou  oJ,oo65o  aprèsqu'iài 
eu  lieu  à  Paris.  Désignons  ce  petit  intervalle  par  t.  Quand  on  aura 
évalué,  en  jours  moyens,  l'intervalle  de  temps  (T)  compris,  sous 
le  méridien  de  Paris,  entre  le  i*'  janvier  i^So  et  le  1*'  jan- 
vier 1755,  tous  deux  commençant,  on  devra  y  ajouter  t  pour 
faire  correspondre  cette  première  limite  du  transport  à  Tinstant 
physique  auquel  le  catalogue  de  Bradley  est  rapporté.  La  vraie 
valeur  de  cet  intervalle,  ainsi  énumérée,  sera  donc  (T)-hT;  il 
faudra  alors  l'exprimer  en  années  juliennes  moyennes,  compre- 
nant chacune  365J,  25,  ou,  par  abréviation ,  J,  pour  former  la  va- 
riable t  qui  la  représente  dans  nos  formules  de  transport.  Cette 
transformation  est  rendue  très-facile  par  Tintercalation  quadrien- 
nale à  laquelle  les  années  du  calendrier  sont  soumises;  nous  y 
reviendrons  dans  un  moment. 

Afin  d'apprécier  la  justesse  des  résultats  que  nous  obtiendrons, 
nous  les  comparerons  aux  coordonnées  des  mêmes  étoiles  obser- 
vées par  Piazzi,  et  consignées  dans  son  catalogue  sous  la  date 


{*)  Les  astrononies  français  placent  maintenant  l^origine  de  numération 
des  jours  au  minuit  moyen  précédent,  ce  qui  met  leurs  énoncés  en  concor- 
dance avec  Pusage  civil,  qui  fait  commencer  chaque  jour  du  calendrier  à 
minuit.  Mais  cette  détermination,  qui  leur  est  propre,  ne  date  que  de  1806.  Je 
ne  l'emploierai  point  dans  les  formules  de  précession  qui  vont  suÎTre,  parce 
que  les  astronomes  des  autres  pays  ne  Tont  pas  adoptée,  de  sorte  qu^ils  ont 
continué  généralement  de  rapporter  leurs  catalogues  à  Tinstant  du  midi 
moyen  qui  commence  le  i®'*  janvier  astronomique  sous  leurs  méridiens  indi- 
viduels. En  conséquence,  je  conserverai  aussi,  dans  nos  formules,  la  même 
convention. 
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commune  du  1^^  janvier  1800,  pareillement  grégorienne.  Mais 
l'origine  de  ce  1^' janvier  est  fixée  au  midi  moyen  du  méridien  de 
Palerme ,  lequel  précède  le  midi  de  Paris  d'un  intervalle  de  temps 
moyen  égal  à  44*"  4*  ^^  oJ,o3o6o;  nommons  cet  intervalle  ti. 
Lorsqu'on  aura  évalué,  en  jours  moyens,  l'intervalle  de  temps  (T)i 
compris,  sous  le  méridien  de  Paris,  entre  le  i**"  janvier  i^So  et 
le  i**  janvier  1800,  on  devra  en  retrancher  t,,  pour  faire  corres- 
pondre cette  seconde  limite  du  transport  à  l'instant  physique 
auquel  le  catalogue  de  Piazzi  est  rapporté.  La  véritable  valeur  de 
cet  intervalle,  ainsi  énumérée,  sera  donc  (T)i  —  t,  ;  il  faudra  l'ex- 
primer en  années  juliennes  moyennes  pour  former  la  variable  r,, 
qui  la  représente  dans  nos  formules  de  transport. 

Reste  donc  à  évaluer  les  nombres  de  jours  (T),  (T),,  d'après 
les  dates  grégoriennes  qui  indiquent  leurs  limites  terminales, 
comptées  de  l'instant  physique  adopté  comme  origine  du  temps. 
Pour  le  faire,  sans  risquer  d'être  induit  en  erreur  par  les  inter- 
caladons,  il  faudra  s'aider  d'un  tableau  placé  à  la  fin  du  présent 
Tolume;  on  y  a  inscrit  toute  la  suite  des  années,  tant  communes 
que  bissextiles,  qui  se  succèdent  dans  le  calendrier  grégorien, 
depuis  le  i®*  janvier  i^So  jusqu'au  i*' janvier  1900,  avec  là  pré- 
caution de  désigner  par  la  lettre  B  celles  auxquelles  la  bissextile 
s'applique,  toutes  les  autres,  exemptes  de  cette  indication  ou 
marquées  exceptionnellement  de  la  lettre  C,  étant  communes, 
c'est-à-dire  composées  de  365  jours  seulement.  Si  l'on  cherche, 
d'après  ce  tableau ,  les  nombres  de  jours  (T),  (T)i  respectivement 
compris  entre  le  1"  janvier  qui  commence  l'année  fondamen- 
tale 1760,  et  ceux  qui  commencent  les  années  1755,  1800,  on 
trouvera 

(T)=  5,365JH-  iJ=   5J  — oJ,25, 
(T),=  5o,365i  -h  1 2J  =  5oJ  —  oJ,5o. 

Appliquant  alors  à  (T)  la  correction  -h  t,  on  a  (T),  la  correction 
—  T,  tout  à  l'heure  évaluée  ;  les  nombres  /,  ty  de  nos  formules  , 
exprimés  en  jours ,  auront  les  valeurs  suivantes  : 

f  =  5J  —  oJ,  24350,         f,  =  5oJ  —  oJ,53o6o, 
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Il  ne  reste  plus  qu'à  diviser  ces  valeurs  par  J,  pour  les  obtenir 
exprimées  en  années  juliennes  moyennes  de  365J,  25 y  comme  le 
supposent  nos  formules  de  transport  ;  chacun  des  quotients  f ,  f  i ,  se 
composera  alors  d'un  nombre  entier  de  ces  années ,  associé  à  une 
fraction  extrêmement  petite  de  Tunité.  La  même  circonstance  se 
présentera  toutes  les  fois  que  les  dates  (T),  (T)i  se  rapporteront  à  des 
premiers  janviers  grégoriens  qui  n«  dépasseront  pas  Tannée  igoo; 
ce  qui  embrasse  toutes  les  comparaisons  qite  Ton  peut  vouloir 
établir  entre  les  catalogues  postérieurs  à  1 760,  les  positions  que 
Tony  donne,  étant  toujours  rapportées >  pour  ce  but  même,  à 
un  i^.'  janvier,  ainsi  daté.  En  effet ,  Fintercalation  grégorienne , 
dans  cet  intervalle,  ayant  lieu  tous  les  quatre  ans,  sauf  la  ïm- 
sextiie  de  Tannée  centenaire  1800  que  Ton  supprime,  la  plus 
grande  différence,  toujours  négative,  qui  puisse  y  exister  entre 
les  valeurs  de  (T),  (T)i  et  un  nombre  d^années  jcâiemies 
moyennes  J,  n'excédera  pas  — a>,75  avant  1800,  et  —  iJ,oa  après. 
Ensuite ,  la  plus  grande  modification  que  les  corrections  t,  t„ 
relatives  à  la  différence  des  méridiens,  puissent  y  appoiler,  ne 
saurait  excéder  ±  oi,5.  D'après  cela,  si  Ton  désigne  par  «,  ^l 
deux  nombres  entiers  positif!»,  les  valeurs  de  f  et  de  r„  comprises 
dans  cet  intervalle  de  temps ,  étant  exprimées  en  jcMnrs  moyens , 
seront  généralement  de  cette  forme , 

/%  /i  désignant  des  nombres  de  jours  dont  les  valeuirs  seront  tou- 
jours comprises  entre  -h  oJ,  5  et  —  li,  5.  Ces  nombres  devront  être 
convertb  en  parties  d'années  juliennes  moyennes ,  comme  la  tota- 
lité de  t  et  de  ^„  avant  d'être  employés  dans  nos  formules  de 
transport;  de  sorte  qu'ils  ajouteront  seulement  aux  nombres  en- 
tiers, N,  N„  des  fractions  qui  ne  pourront  jamais  dépasser  H-  -«- 

et 7~  de  l'unité. 

243 

1815.  Ces  restrictions  étant  constatées ,  on  peut  aisément  pré- 
voir que  la  présence  de  ces  petites  fractions ,  associées  aux  nombres 
entiers  N ,  N, ,  deviendrait  très-incommode ,  si  on  les  introduisait 
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directement  dans  le  calcul  logarithmique  des  constantes  qui  ser- 
vent à  identifier  les  catalogues  de  diverses  époques ,  établis  pour 
des  lieux  divers»  ce  qui  est  indispensable  pour  les  perfectionner , 
et  pour  éprouver  aussi  les  valeurs  que  Ton  attribue  aux  éléments 
de  la  précession.  Nous  échapperons  plus  tard  à  cet  inconvénient, 
parce  que  nous  formerons  les  expériences  explicites  de  ces  con- 
stanres  en  fonction  du  temps  f ,  pour  tous  les  cas  pareils ,  où  la 
précision  des  catalogues  comparés  pourra  rendre  nécessaire  d'éva- 
luer avec  une  aussi  grande  rigueur  leur  intervalle  de  transport. 
Mais,  dès  à  présent^  j'indiquerai  un  artifice,  qui,  en  permettant 
d'avoir  égard  à  ces  petites  fractions ,  sans  les  introduire  dans  le 
calcul  logarithmique,  aura  l'avantage  de  rendre  sensible  l'excessive 
faiblesse  de  leurs  effets ,  qui  autorisera  presque  toujours  à  les  né* 
gliger. 

186.  Pour  cela ,  il  faut  savoir  que,  dans  tous  les  catalogues 
modernes,  les  seuls  où  il  puisse  7  avoir  quelque  utilité  à  en  tenir 
compte,  on  annexe  aux  coordonnées  équatoriales  moyennes  de 
chaque  étoile  le  nombre  de  secondes  d'arc  qui  exprime  leur 
variation,  dans  une  année  julienne  moyenne,  immédiatement 
postérieure  au  i®'  janvier  pour  lequel  leurs  valeurs  absolues  sont 
exprimées  ;  et  ces  mêmes  nombres,  pris  avec  des  signes  contraires, 
conviennent  également  à  une  année  antérieure ,  étant ,  selon  l'usage 
des  astronomes ,  calculés  dans  l'acception  de  vitesses  virtuelles , 
partant  de  Tépoque  initiale  comme  je  l'ai  expliqué  page  96.  Soient 
donc  -f-  a  la  variation  annuelle  de  l'ascension  droite  a  ,  et  H-  5 
celle  de  la  déclinaison  d\  les  quantités  a  et  d  étant  prises  avec  le 
signe  propre  qui  leur  est  attribué ,  dans  le  catalogue ,  pour  un 
temps  postérieur.  Dans  le  petit  nombre  de  jours  -}-/>  les  va- 

.  / 

nations  correspondantes  seront ,  proportionnellement,  -f-  a  - 

f 
et  -4-  5 -.  Alors,  si  on  les  retranche  algébriquement  des  coordon- 

V 

/  f 

nées  a ,  </,  les  résidus  a— -a*^?  d—  B\-  exprimeront  les  valeurs 

de  ces  mêmes  coordonnées   pour  l'instant  f  =  NJ,  séparé  du 
<"  janvier  1 760  de  Paris  par  un  nombre  entier  N  d'années  juliennes 
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moyennes.  Des  corrections  analogues,  —  *•  "^î  —  ^'  V  *PP^^' 
quées  aux  coordonnées  ai,  d^  du  catalogue  postérieur,  donneront 

pareillement  leurs  valeurs  a^  —  a,  ^ï  ^i  —  ^\\'>  pour  l'instant 

r,  =  Ni  J,  séparé  ainsi  de  la  même  origine  par  le  nombre  entier 
d'années  juliennes  moyennes  Ni.  Alors  le  transport  de  ces  coor- 
données ainsi  rectifiées  s'effectuera  en  calculant  les  constantes  de 
nos  formules  avec  les  nombres  entiers  N,  Nt,  respectivement  pris 
pour  r  et  ^i;  ce  qui  n'offrira  plus  de  difficulté.  Mais,  à  moins  que  Ton 
n^ait  à  considérer  des  étoiles  très- rapprochées  du  pôle ,  on  trou- 
vera presque  toujours  que  les  réductions  données  par  ces  calculs 
sont  si  petites,  qu'elles  échappent  aux  appréciations  des  instru- 
ments et  aux  indications  des  catalogues  ;  de  sorte  qu'on  pourra  les 
traiter  comme  négligeables,  et  se  dispenser  d'y  avoir  égard. 
Toute  la  discussion  précédente  avait  pour  but  d'établir  les  condi- 
tions de  ce  résultat  usuel. 

187.  Afin  d'en  offrir  une  confirmation  décisive,  particulière- 
ment applicable  au  problème  que  nous  nous  étions  proposé,  repre- 
nons les  valeurs  de  t  et  de  fi,  trouvées  plus  haut  pour  le  transport 
du  catalogue  de  Bradley  au  catalogue  de  Piazzi  ;  elles  nous  donne- 
ront 

/=  —  oJ, 24351,        y;  =  —  oJ,53o6o. 

Appliquons-les  au  transport  des  coordonnées  équatoriales  de  la 
polaire.  Relativement  à  cette  étoile,  les  variations  annuelles,  aux 
deux  époques  considérées,  avaient,  d'après  Bessel,  les  valeurs 
suivantes  : 

En  1755.  En  1800. 


i54'%54o  -+.i9",686        +i93",942  -f- 19^,524 


Avec  ces  nombres ,  on  trouve,  en  s'arrétant  aux  millièmes  de  se- 
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rondes  d'arc . 

—  a-i  =-h0%I03,  —  5  ^  =:-f-0",0l3, 

—  a.*^  =  -+-o^282,  —  (5.-^  =  4- 0>28. 

Ce  sont  là,  par  conséquent,  les  réductions  qu'il  faudrait  appliquer 
aux  coordonnées  de  la  polaire  énoncées  dans  Tun  et  Tautre  cata— 
loguc,  pour  les  rapporter  aux  époques  f=-f-5,  f,  =  -f-5o 
composées  d'années  juliennes  moyennes,  comptées  à  partir  de 
llostant  physique  où  commence  le  i**^  janvier  1760  astronomique , 
sous  le  méridien  de  Paris.  Celles  qui  portent  sur  la  déclinaison 
sortent  des  limites  d'appréciation  des  deux  catalogues.  Celles  qui 
portent  sur  l'ascension  droite  touchent  à  ces  limites  ;  mais ,  dans 
leur  application  à  l'étoile  considérée ,  l'observation  ne  peut  pas  les 
faire  obtenir  avec  assez  de  certitude  pour  que  l'on  en  puisse  ré- 
pondre ,  parce  que  l'ascension  droite  se  déduit  de  la  mesure  du 
temps.  On  pourrait  donc  les  négliger  sans  une  sensible  erreur 
dans  ce  cas  même ,  et  elles  deviendraient  bientôt  complètement 
négligeables  pour  des  étoiles  plus  distantes  du  pôle.  Car,  en  s' éloi- 
gnant de  ce  point,  a  diminue  graduellement  jusqu'à  la  limite 
+  Éfil'  qu'il  atteint  dans  l'équateur  même  ;  et ,  quant  aux  valeurs 
de  S  y  elles  ne  peuvent  jamais  dépasser  ±20'%  parce  que  cette 
quantité  exprime  l'angle  dièdre  que  l'équateur  moyen  de  chaque 
année  forme  avec  celui  de  l'année  suivante,  à  même  date  de 
jour. 

188.  n  faut  d'ailleurs  considérer  que  ces  réductions ,  si  petites , 
entrent  dans  les  expressions  des  coordonnées  transportées  par 
leurs  différences  aux  deux  limites  temporaires  du  transport,  non 
par  leurs  valeurs  absolues.  En  effet ,  plaçons ,  comme  ici,  ces  li- 
mites à  des  distances  de  l'époque  fondamentale  exprimées  par  les 
nombres  entiers  d'années  juliennes  moyennes  N,  Ni,  et  supposons 
les  constantes  de  nos  formules  calculées  pour  un  tel  cas  ;  puis 
nommons  (a),  (^),  [a)x,  [d)x\es  coordonnées  équatoriales  qui  y  cor- 
respondent respectivement  pour  une  même  étoile.  Nos  formules, 
tant  rigoureuses  qu'approximatives ,  nous  donneront  les  diffé- 
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rences  («)i  —  (a),  {d)i  —  (d)  en  fonction  du  couple  de  coordon- 
nées que  Ton  voudra  prendre  comme  connu  ;  de  sorte  que  si,  par 
exemple ,  on  se  donne  (a)  et  (rf),  on  obtiendra  (c),  et  {d)i  par  des 
expressions  de  cette  forme , 

Maintenant ,  pour  appliquer  ces  équations  aux  éléments  tirés  des 
deux  catalogues  que  Ton  Yeut  comparer,  il  faudra  calculer  ^  et  ^|^ 

/  /        . 

avec  les  coordonnées  réduites  a  —  a-  et  d  —  8  -^  qui  repré- 

sentent  (a)  et(d).  Or  elles  n*y  entrent  que  dans  des  termes  qui 
sont  de  l'ordre  de  l'angle  dièdre  9,  formés  par  les  équateurs  des 
deux  époques  entre  lesquelles  le  transport  s'opère;  et  cet  angle 
s'accroît  avec  tant  de  lenteur,  qu'il  ne  s'élèverait  pas  à  5o',  pour 
tout  rintervalle  de  temps  compris  entre  les  années  1750  et  1900, 
ce  qui  le  suppose  bien  moindre  dans  toutes  les  applications  pré- 
cises que  l'on  peut  avoir  à  faire  aujourd'hui.  D'après  cela ,  si  l'on 
n'a  pas  à  considérer  exceptionnellement  des  étoiles  excessivement 
voisines  du  pôle,  bien  plus  voisines  que  la  polaire ,  les  valeurs  de 
(p  et  de  \|/  s'obtiendront  toujours  dans  des  limites  d'erreur  com- 
plètement négligeables ,  en  les  calculant  avec  les  coordonnées  a , 
d  mêmes ,  que  le  premier  catalogue  fournit;  de  sorte  qu'il  suffira 
d'introduire  les  expressions  des  coordonnées  rectifiées  dans  les 
seules  parties  des  égalités  précédentes  qui  les  contiennent  explici- 
tement. Cette  substitution  effectuée  établira  donc  entre  les  élé- 
ments des  deux  catalogues  les  relations  suivantes  : 

OÙ  l'on  voit  que  les  petites  réductions  des  deux  coordonnées  n'eu- 
trent  sensiblement  que  par  différence ,  comme  je  l'avais  annoncé. 
Si  l'on  applique  ceci,  par  exemple ,  à  la  comparaison  des  cata- 
logues de  Bradley  et  de  Piasszi,  les  nombres  obtenus  plus  haut, 
relativement  à  la  polaire ,  donneront  pour  le  transport  de  cette 
étoile  y 

cil  =:  a  —  o",l79-|-  «p,        di  =:  d  —  o",0i5  -f-  ^. 
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En  supposant  les  constantes  du  transport  calculées  pour  les  nom- 
bres entiers  d'années  juliennes  moyennes,  N  =  4-  5,  N,  =  -h  5o. 
La  correction  de  l'ascension  droite  a  tombe  seule  à  Textréme 
limite  d'appréciation  des  deux  catalogues  ;  et  elle  les  dépasserait 
bientôt  en  petitesse ,  pour  des  étoiles  qui  seraient  moins  rappro- 
chées du  pôle. 

189.  Cet  exemple  montre  avec  évidence  que ,  pour  qu'il  y  eût 
quelque  utilité  à  tenir  compte  de  réductions  pareilles,  il  faudrait  con- 
naître les  constantes  de  la  précession  avec  assez  de  certitude,  pour 
n'avoir  pas  à  craindre  des  erreurs  du  même  ordre,  ou  même  bien 
plus  considérables ,  sur  l'évaluation  théorique  des  fonctions  7  et  tj/ 
dans  l'intervalle  de  temps  que  le  transport  embrasse.  Or  on  verra 
tont  à  l'heure  que  les  valeurs  fournies  par  les  formules  numériques 
(le  Laplace  sont  bien  loin  de  permettre  cette  assurance  ;  et  tout 
au  plus  pourrait-on  espérer  d'employer  avec  fruit  des  corrections 
aussi  petites  après  les  avoir  améliorées.  C'est  ce  que  nous  allons 
faire  en  déterminant  directement  les  constantes  de  la  précession  , 
par  la  condition  même  d'identifier  le  catalogue  de  Bradiey  au 
catalogue  de  Piazzi ,  pour  l'intervalle  du  temps  <\\x\  les  sépare  ;  et 
comme,  dans  cette  opération,  nous  emploierons  seulement  des 
étoiles  assez  distantes  du  pôle,  pour  que  les  réductions  des  dates  ini- 
tiales qui  s'y  apppliqueraient  excèdent  par  leur  petitesse  les  limites 
d'appréciation  des  deux  catalogues,  nous  pourrons  légitimement  les 
négliger. 

190.  Reprenant  les  formules  préparées  dans  la  page  253,  je  vais 
(l'abord  en  déduire  les  constantes  du  transport  telles  que  les  don- 
nent les  nombres  de  Laplace  pour  les  intervalles  entiers  d'années 
juliennes  moyennes  : 

/=-f-5,         ^,  =  -i-5o. 

De  là,  nous  tirerons  premièrement  les  valeurs  des  deux  auxiliaires 
T  et  G,  qui  seront 

T  =  i(f,  -f-  r)  =  -f-  27,5,         0  =  i(r,  —  /)  =  -}-  22,5; 

ces  données  devront  être  employées  conjointement  avec  les  ex- 
pressions théoriques  de  -^  et  de  o^,  rapportées  page 253.  Mais,  dans 
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cette  dernière ,  nous  avons  jusqu^à  présent  supposé  (^o  égal  à 
23^28'  23'';  or  la  discussion  des  observations  de  solstices  faites  par 
Bradley,  ainsi  que  par  les  astronomes  postérieurs,  prouve  que  cette 
évaluation  y  pour  1760,  est  trop  forte  d'environ  5'\  Toutefois  je 
)a  conserverai  provisoirement  dans  les  calculs  qui  vont  suivre  ;  car 
mon  but  est  précisément  de  montrer  comment,  avec  des  données 
d'abord  imparfaites  y  telle  que  serait  celle-là ,  et  telles  que  sont 
aussi  plusieurs  autres  des  nombres  admis  dans  les  expressions  de 
la  Mécanique  céleste  dont  nous  allons  faire  usage ,  on  peut  tirer, 
des  observations  exactes  faites  à  diverses  époques  y  les  véritables 
valeurs  des  éléments  de  la  précession ,  par  les  formules  générales 
que  nous  avons  préparées.  Continuant  donc  à  employer  cette 
même  évaluation  de  gj,,  l'expression  théorique  de  ta,  particularisée 
pour  les  deux  époques  que  nous  considérons  y  donne  première- 
ment 

w  =:  w<>  -f-  o", 000246,      «,  =  Wo  -h  ©",024606, 

|(w,—  «)  =  -f-o",oi2i8, 
et ,  par  suite , 

«,  r=  «, -f-  CT»  4-  Cô*  =  7(«  -h  «,)  =23»28'23",OI2  ; 

d'où  l'on  conclut 

log  sin  6>3  =  1 ,6002297 ,       log  CCS  o>>2  =:  1 ,9624865 . 

On  voit  que  les  variations  de  cet  élément  sont  si  lentes,  qu'elles 
deviennent  à  peine  appréciables  dans  le  calcul  trigonométriqoe , 
même  après  d'assez  longs  intervalles  de  temps.  L'expression  nu- 
mérique de  ^^,  rappelée  page  253 ,  donne  en  outre,  pour  nos  deux 
époques , 

25T  =  -4-  ©",006699  y  Û2  =  a  —  25T  =  -4-  5o",28o9i  76^, 

«.G  =11 3 1  ",32064455, 

log  ûa=  1,7014032,  log  Û,  0=3,7391650. 

a  B 
De  là  on  tire  le  logarithme  de  :^,  5  et  par  l'artifice  exposé  au 

tome  III,  page  64  du  présent  ouvrage ,  on  en  déduit 

log  tang  M  =:  3,7391650. 
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Alors  ^  procédant  d'abord  au  calcul  de  Ut  —  u  par  son  expression 
rigoureuse,  on  trouve 

«,—  «=:  -t-  II", i5oig2  —  o",oooi  12  =  -I-  I i",i5oo8o. 

La  petite  fraction  de  seconde,  soustractive  de  la  partie  principale, 

3  A3 


provient  du  produit  de  celle-ci  par  le  terme  correctif  — | 


,alB 


K"' 


î 


l'effet  des  deux  autres  est  encore  bien  plus  faible  et  absolument 
négligeable. 

Passant  au  calcul  de  tang-^(tft  +  u),  Tare  2CTG  se  trouve  être 
seulement  o'%oi2i8o;  la  différence  entre  son  cosinus  et  Punité  est 
donc  insensible:   alors  on  forme   directement  le  logarithme  de 

tangK^i-f- w),  et  Ton  en  déduit 7 f    ^         U  puis  «.-ha,  par 

l'artifice  déjà  cité.  On  obtient  ainsi 

a,  4-  w  =  -h  00  34'  35"  ,4o5, 

et  ce  résultat,  étant  combiné  avec  la  valeur  de  m» —  u  déjà  trou- 
vée ,  donne  séparément 

u  =  4-o°i7'i2",2275,       a,  =  H-  o®i7'23'',2775. 

Avec  ces  éléments',  on  forme  le  logarithme  de  tangj^,  d'où  Ton 

déduit  celui  de  ^  —7?  et,  par  suite,  la  valeur  de  l'angle  g  exprimée 

en  secondes  de  degré.  0ans  ce  calcul ,  l'excessive  petitesse  de  l'arc 
i{ui—  u)  fait  que  son  cosinus  peut  être  pris  comme  sensiblement 
égal  à  l'unité.  On  trouve  ainsi 

log9  =  2,9548436,       g  =  9oi",2464  =  0°  i5'  i'%2464. 

Je  donne  à  toutes  ces  quantités  le  signe  positif  que  les  formules 
analytiques  assignent  à  leurs  valeurs ,  dans  le  cas  actuel  ;  s'il  res- 
sortait négatif,  on  le  leur  donnerait  de  même,  et  on  le  leur  con- 
serverait en  les  employant. 

Pour  m'assurer  qu'il  ne  s'était  glissé  aucune  erreur  numérique 
dans  la  succession  de  ces  calculs,  j'ai  déterminé  de  nouveau   la 
T.  IV.  18      . 
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valeur  de  Tangle  y,  par  la  formule  logarithmicpie  tirée  de  la  rela- 
tion directe 

sin'y^  =sin'|{w, —  w)  4-  sin m  sin  &>,  sin' |  (^|^|  —  ^l*); 

j'ai  retrouvé  identiquement  la  même  expression  de  son  logarithme, 
jusque  dans  la  dernière  décimale  inclusivement.  J'ai  à  peine  besoin 
de  dire  qu'il  faut  prendre  les  parties  proportionnelles  des  loga- 
rithmes et  des  nombres  avec  beaucoup  d'exactitude  pour  obtenir 
un  si  complet  accord  ;  mais  aucun  soin  n'est  à  négliger,  quand  ii 
s'agit  de  fixer  des  données  fondamentales  telles  que  celles-là. 

Les  trois  constantes  a,  Ui,  q  s'appliqueront  à  toutes  les  étoiles 
dont  on  voudra  transporter  les  positions  moyennes  du  i**^  jan- 
vier 1755  au  i"  janvier  1800.  Il  faut  encore  y  joindre,  comme 
éléments  constants,  les  arcs  a',  a,,  qui  expriment  le  mouvement 
du  point  équinoxial  en  ascension  droite,  depuis  le  i*' janvier  1760 
jusqu'à  chacune  des  deux  époques.  On  obtiendra  ces  arcs,  en  fai- 
sant successivement  t  égal  à  +  5,  puis  à  +  5o,  dans  l'expression 
générale  de  a',  formée  page  167.  On  trouve  ainsi: 

Pour  la  première, 

a'=:  -4-  1  ",02077  ; 

Pour  la  seconde , 

«I  =  -f-9",6o93i; 

et  ces  valeurs  étant  associées  à  celles  des  auxiliaires  u^  «i,  troums 
précédemment,  on  en  tire  pour  élément  de  calcul  : 

a.-h  w  =  4-  o*»  17'  i3",i49,        a',-  a'  =  -f-  8",5885, 
A  =  a'  —  a',  -I-  a  -f.  w,  =  -f.  o''34'  26",8l6. 

Ce  dernier  arc  s'ajoute  comme  première  constante  aux  ascensions 
droites  primitives  a ,  de  toutes  les  étoiles  transportées  ;  c'est  pour- 
quoi je  l'appelle  A,  par  abréviation.  Sa  valeur  est  ici  positive, 
comme  l'ont  été  celles  des  arcs  «,  «i,  a',  a, ,  que  ïious  avions  an- 
térieurement calculés.  Mais  il  en  pourrait  être  autrement  pour  des 
valeurs  de  /et  de  r,  différentes ,  ou  différemment  associées.  Il  faut 
les  employer,  dans  chaque  cas,  avec  les  signes  propres  que  pren- 
nent leurs  expressions  générales  particularisées. 
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Afin  d'apprécier  l'effet  produit  dans  ces  nombres  par  la  petite 
inexactitude  que  nous  avons  laissé  subsister  dans  coo,  je  les  ai  tous 
calculés  de  nouveau  en  lui  attribuant  sa^  valeur  plus  probable 
23*28'  18";  les  différences  pour  A ,  9,  ai  +  «9  ont  été  respecdve- 
ment  o'',o2,  0^049,  o'',oi.  Par  l'emploi  que  nous  ferons  de  ces 
trois  éléments ,  on  verra  qu'elles  ne  pourraient  avoir  aucune  in- 
fluence ,  numérîquement  saisissable ,  sur  les  valeurs  rectifiées  des 
deux  premières,  que  nous  déduirons  des  observations,  a',  a, 
n'ont  pas  éprouvé  de  changement  sensible.  Mais  on  verra  aussi 
que  les  erreurs  qui  peuvent  exister ,  dans  les  expressions  théo- 
riques d'où  l'on  déduit  ces  deux  dernières  quantités ,  sont  beau- 
coup plus  à  craindre ,  car  elles  se  reportent  tout  entières  sur  le 
coefficient  principal  de  t|>,  que  l'on  tire  de  la  constante  A  donnée 
par  les  observations,  s'y  trouvant  à  la  vérité  affaiblies  par  le 
diviseur  T,  et  elles  introduisent  inévitablement,  dans  ce  mode  de 
détermination ,  les  incertitudes  attachées  au  très-petit  coefficient 

théorique  g^  qui  constitue  la  portion  principale  de  ^ ^'  Heu- 

reusement  on  peut  obtenir  le  même  coefficient  de  it  par  une  autre 
voie,  où  cet  inconvénient  ne  se  rencontre  point  ;  on  le  déduit 
alors  des  valeurs  que  les  observations  de  déclinaison  assignent  à 
la  constante  q. 

191.  Pour  que  les  calculs  que  nous  allons  faire  offrent  un  type 
complet  d'application  aux  travaux  de  ce  genre ,  je  les  diviserai  en 
trois  parties. 

Dans  la  première,  nous  emploierons,  comme  données  numé- 
riques, tous  les  éléments  de  position,  des  deux  équateurs  et  des 
points  équinoxiaux  que  nous  venons  d'extraire  des  formules  de 
Laplace.  Puis,  les  ayant  introduites  dans  nos  développements 
approximatifs,  nous  les  appliquerons  au  transport  des  coordon- 
nées équatoriales  d'un  certain  nombre  d'étoiles  convenablement 
choisies  sur  le  contour  du  cid ,  pour  en  manifester  l'exactitude 
ou  les  imperfections ,  et  nous  découvrir  les  rectifications  qu'elles 
peuvent  nécessiter. 

Ces  indications  étant  obtenues,  nous  reprendrons  le  pi-oblème 
sous  un  point  de  vue  inverse  :  nous  chercherons  les  valeurs  qu'il 

18.. 
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faut  donner  aux  constantes  de  nos  développements ,  pour  accor- 
der,  le  mieux  possible ,  Tensemble  des  observations  avec  le  calcul. 
Cela  fait ,  nons  remonterons  aux  expressions  théoriques  de  ces 
mêmes  constantes,  pour  connaître ,  d'après  ces  valeurs  nouvelles, 
les  corrections  qu'il  faut  faire  aux  nombres  de  la  Mécanique  cé- 
leste dont  nous  nous  étions  d'abord  servis  ;  ce  sera  la  seconde 
partie  de  notre  travail. 

Alors ,  pour  achever  de  constater  la  justesse  de  ces  résultats , 
nous  les  appliquerons  au  transport  des  coordonnées  équatoriales 
d'étoiles  très- voisines  du  pôle  de  l'équateur,  par  lesquelles  les 
petites  inexactitudes  qui  pourraient  y  rester  encore  seront  plus 
évidemment  manifestées.  Si  cette  épreuve  nous  les  fait  juger 
suffisamment  précises ,  nous  les  combinerons  avec  les  meilleures 
évaluations  que  la  théorie  de  l'attraction  puisse  maintenant  fournir 
du  mouvement  de  Fécliptique  ,  et  sur  cette  base  nous  établirons 
des  formules  de  transport  partant  du  i^**  janvier  1800,  dans  les- 
quelles nous  prendrons  pour  plan  fixe  l'écliptique  de  cette  mérae 
époque.  Se  trouvant  ainsi  placées  au  milieu  de  l'intervalle  de  temps 
qui  embrasse  toutes  les  observations  précises  que  l'astronome 
possède  aujourd'hui,  ces  formules  seront  parfaitement  disposées 
pour  recevoir,  dans  leurs  nombres ,  tous  les  perfectionnements 
que  l'on  en  peut  déduire,  et  nous  trouverons  des  procédés  extrê- 
mement simples  pour  les  leur  ^pliquer;  ce  sera  la  troisième 
partie  de  notre  travail. 

192.  Le  premier  pas  à  faire  dans  cette  voie,  ce  doit  être  de 
fixer  les  conditions  dans  lesquelles  nos  développements  approxi- 
matifs de  la  page  262,  étant  réduits  en  nombres,  avec  les  éléments 
de  transport  tout  à  l'heure  obtenus,  auront  une  convergence  assez 
rapide,  pour  que  l'on  puisse,  sans  crainte  d'erreur,  substituer 
leurs  deux  ou  trois  premiers  termes  aux  expressions  rigoureuses 
qui  sont  beaucoup  moins  commodes  à  calculer.  Afin  d'apprécier 
ainsi  la  portée  de  leurs  écarts  par  une  épreuve  certainement  exa- 
gérée, je  les  applique  au  transport  de  la  polaire;  et  je  compare  les 
résultats  qu'ils  donnent  à  ceux  que  Ton  obtient  par  le  calcul  exact. 
L'erreur  de  la  déclinaison  est  très-faible;  seulement  -f- o",o38. 
Le  terme  qui  dépend  de  tang'c/ne  vaut  que  o",26o3  ;  mais  sa  peti- 
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tesse  résulte  en  partie  de  ce  que  l'angle  U,  pour  cette  étoile ,  n'a 
qu'une  médiocre  valeur.  L'erreur  de  l'ascension  droite  est  plus 
sensible;  elle  s'élève  à  4-  1 0^,009,  en  arc.  Aussi  le  terme  qui 
dépend  de  tang*  d  vaut-il  alors  74">o244  >  ce  qui  fait  prévoir 
qu'à  un  si  haut  degré  de  la  déclinaison,  les  puissances  ultérieures  de 
tang^/  ne  sauraient  être  négligées.  Pour  découvrir  les  limites  de  cet 
élément ,  où  celles  que  nous  avons  écrites  commenceront  à  suffire , 
je  détermine  les  valeurs  de  l'angle  U  qui  portent  les  coefficients 
numériques  des  plus  élevées,  au  maximum  de  grandeur  qu'ils 
puissent  atteindre.  Dans  l'expression  de  la  déclinaison ,  cela  arrive 
lorsque  tang^U  est  égal  à  2  :  alors  le  terme  correspondant  devient 

±-:^tang'rf;  si  on  le  calcule  pour  </=7o**  et  fl?  =  66'',  ses 

valeurs  se  trouvent  être  respectivement  ±o",o25o  et  ±o",o  167 . 
Les  termes  qui  contiendraient  des  puissances  plus  élevées  de 
tangff  peuvent  donc  être  légitimement  négligés  ici,    à  ces  limites 

de  la  déclinaison ,  en  vertu  des  puissances  correspondantes  de  ^ 

qui  les  accompagnent ,  puisque  celui-là  même  qui  les  précède 
dans  l'ordre  de  l'approximation  s'y  trouve  déjà  inappréciable  aux 
observations  isolées ,  et  pourrait  être  supprimé  sans  inconvénient 
pratique.  La  discussion  du  terme  qui  dépend  de  tang^^/,  dahs 
l'expression  de  l'ascension  droite  transportée,  conduit  à  des  con- 
séquences pareilles.  Son  coefficient  numérique  atteint  évidem- 
ment les  maxima  de  ses  valeurs  lorsque  l'angle  3U  est  égal  à  90" 
ou  à  270°;  et,    dans   ces  deux  cas,  le  produit  résultant  est 

î  0^ 
±  2 —^  tangué/.  Si  on  le  calcule  de   même  pour   ^  =  70"   et 

</=  66",  il  donne  respectivement  ±  o",i  189  et  ±  o",o65o,  en 
arc.  Ce  sont  là  encore  des  quantités  que  l'on  ne  saurait  se  flatter 
d'atteindre  dans  les  observations  isolées,  011  on  les  obtient  par  la  me- 
sure du  temps  qui  les  présente  sous  une  formequinze  fois  moindre. 

Il  y  a  aussi  dans  l'ascension  droite  un  terme  de  l'ordre  ^^  qui 

contient  seulement    la   première  puissance  de    tanç;^:  celui-là 


i 
/ 
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l3 

atteint  ses  maxima  lorsque  cos'  U  est  égal  à  -^  >  ce  qui  donne , 

5 
pour  conoiplément ,  sin*  U  égal  à  -g-  Alors,  en  mettant  son  facteur 

angulaire  soûs  la  forme  équivalente  -|-  sin  U 1  cos^U  —  ^  )  >  il  devient 

S  J5    q^ 
±  -  ^  —^-jtangcT;  si  on  le  calcule,  d'après  cette  expression, 

*/ 

pour  les  mêmes  valeurs  de  la  déclinaison  d=:  ^o®  et  rf  =  66°,  il 

produit  seulement  ±o",oi38  et±o",oii3,  en  arc.  Il  est  donc 
bien  moindre  alors  que  le  terme  du  même  ordre  qui  a  pour  fac- 
teur tang^  dy  comme  on  devait  s'y  attendre.  Enfin,  pour  ne  rien  omet- 
tre ,  j'ai  compris  dans  Pexpression  delà  déclinaison  transportée  an 
terme  de  cet  ordre  qui  est  indépendant  de  tang^f;  mais,  en  cher- 
chant de  métne  sa  pins  grande  valeur,  on  trouve  qu'elle  est  seule- 
ment ±  o",oo  1 1 .  Remarquonik  que  ces  divers  termes,  déjà  presque 
individuellement  négligeables ,  dans  leur  maximum  même ,  s'af- 
faiblissent avec  rapidité  à  mesure  que  l'arc  U  s'écarte  des  valeurs 
précises  qui  les  y  amènent.  Les  autres  termes  de  nos  développe- 
ments que  nous  avions  d'abord  écrits ,  et  qui  ne  dépassent  point 

Tordre  ^,  Suffiraient  donc  alors  jusqu'aux  limites  de  déclinaison 

pourlesqiielles  nous  venons  de  calculer  ceux-ci;  de  sorte  qu'en  ne  dé- 
passant point  ces  limites,  on  aurait  tout  au  plus  à  les  évaluer,  pour  ces 
valeurs  exceptionnelles  de  l'arc  U.  Ceci  étant  prouvé  pour  le  grand 
mtervalle  de  transport  que  nous  venons  de  considérer,  leseYaaussi, 
à  fortiori ,  pour  tous  les  intervalles  plus  restreints,  dans  lesquels 

le  rapport  ~  sera  moindre. 

195.  Je  compléterai  cette  discussion  de  détail  par  une  remar- 
que plus  générale  qui  nous  sera  très-utile.  Si  l'on  suppose  sin  V 
nul,  conséquemment  U  égal  à  o"  ou  180°,  nos  deux  développe- 
ments se  réduisent  à  leur  premier  terme ,  et  ils  donnent 


Dans  ces  doux  cas,  ils  s'accordent  exactement  avec  les  expression» 


\ 
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rigoureuses  en  e,  ^,.  Gela  se  voit  d'abord  im^iédiiitemeqt  pour  Oi; 
et  on  le  reconnaît  aussi  pour  di,  par  une  transformation  de  son 
ejLpression  en  <?,  que  je  place  ici  en  note ,  pour  n^  pas  interrompre 
le  raisonnement  {*),  La  raison  géométrique  de  ces  résultais  se  dé- 
couvrira tout  à  rheure  à  nous ,  quand  nous  en  ferons  usage. 

194.  Les  limites  d'exactitude  de  nos  développements  étant  ainsi 
établies ,  nous  pouvons  procéder  aux  deux  sortes  d'applications , 
directe  et  inverse ,  que  nous  nous  sommes  proposé  d'en  faire.  La 
première,  consistant  à  transporter  de  1755  à  1800,  des  coordon- 
nées équatoriales  primitivement  données,  n'exige  aucune  nou- 
velle préparation.  11  ne  faut  qu'extraire  du  catalogue  de  firadley 
les  valeurs  de  a,  a ,  puis  conclure  celles  de  a^  ai,  en  leur  ap- 
pliquant les  constantes  A,  q,  a'H-«  qi^e  npus  avons  détermi^ 
nées  numériquement  pour  cet  intervalle ,  d*après  les  foripules  de 
Laplace.  Mais  il  y  a  quelques  précautions  à  priendre  pour  résoudre 
convenablement  la  questiop  inver^ ,  qui  cpn^iste  à  tirer  des  ob- 
servations faites  aux  deux  époques,  les  valeurs  rectifiées  de  ces 
mêmes  constantes.  En  effet,  afin  de  ne  pas  commettre  ce  que  Ton 
appelle  en  logique  un  cercle  vicieux ,  il  faut  arriver  à  ce  but  par 
une  voie  telle,  que  chaque  détermination  isolée  d'un  des  trois 
éléments  cherchés  ne  puisse  pas  être  influencée  sensiblement  par 

{*)  Paor  les  valeurs   particulières   de  Tangle  U  considérées  ici ,   on   a 
eos(Jr=:i:i.  Prenons  d^abord  la  solution  positive;  il  en  résultera 

e:=gin^  —  atangdsin'74/. 

De  là  on  tire  les  valeurs  suivantes  : 

2tang^-l-c  =  sin^-HQtangdcos'^^ , 
2ctangi-+-e*=8in'7-H2tangJsin7(cos'|9~-8in'|7)— 4*ang'<f8in*{9COS*-j^; 

ce  qui  équivaut  à 

2<î  tang  J-H  e'  =  sin"  7  -h  2  tang  d  sin  7  cos  7  — "tang"-  rfsin'  q, 

par  conséquent 

I  —  2  e  tang  d  —  c'  =  cos'  7  —  2  tang  d  sin  7  cos  7  -+-  tang'  Jsin*  7 

=  (cos  q  —  tang  d  sin  7)'. 

Des  deux  racines  de  ce  carré,  la  positive  seule  s^associc  valablement  ù  la 
Valeur  de  cosU  que  nous  considérons.  En  rajoutant  à  runité,  et  représen- 
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les  incertitudes  que  l'on  doit  suspecter  dans  les  évaluations  théo- 
riques des  deux  autres.  Le  moyen  le  plus  général  d'accomplir  cette 
condition,  pour  la  constante  A,  se  présente  avec  évidence;  il  con- 
siste à  la  déduire  uniquement  d'étoiles  ayant  des  déclinaisons  d 
très-petites  sur  Téquateur  primitif.  Car,  pour  celles-là ,  les  termes 
correctifs  qui  ont  pour  facteurs  les  diverses  puissances  de  tang^, 
dans  l'expression  de  «i,  se  trouveront  d'autant  plus  affaiblis  que  rf 
sera  moindre.  Or,  au  point  de  précision  que  les  données  de  l'as- 
tronomie ont  maintenant  atteint ,  les  évaluations  théoriques  de  q 
et  de  a'  -f-  «,  qui  entrent  comme  éléments  dans  la  composition  de 
ces  termes,  ne  peuvent  avoir  besoin  que  de  rectifications  fort  limi- 
tées ,  comparativement  à  leurs  valent^  absolues.  Ce  qui  y  reste 
d'imparfait  ne  devra  donc  exercer  qu'une  influence  très-peu  sen- 
sible sur  des  termes  correctifs  ainsi  atténués  ;  de  sorte  que  les 
évaluations  que  l'on  en  obtiendra,  pour  de  tels  cas,  devront  se 
trouver  sinon  tout  à  fait  exactes,  du  moins  affectées  d'erreurs  si 
petites,  que  l'on  sera  en  droit  de  les  négliger  comme  physiquement 


tant  par  D  la  sommç  résultante,  on  aura  donc 

D  =  i-*-co8^  —  tangiJsiu^  =:2co&\(f(coSjii  —  tang^sin^^). 
Qr  la  valeur  employée  de  e  peut  ôtre  mise  sous  la  forme  suivante  : 

e==iisin\(f{cos~q  —  tangJsinj^]. 
Donc,  puisqu^on  a  généralement 

tangi(rf,-rf)  =  g, 

il  en  résultera  ici 

tangi(rf,-d)=:tangiy, 
çonséquemment 

d^  —  d=.  q. 

La  valeur  négative  de  cos  U  se  traiterait  par  un  calcul  analogue  et  donnerait 

d^-~'d  =  —  q. 

Ces  deux  résultats  s'aperçoivent  au  premier  coup  d'oeil  sur  Texpression  pri- 
mitive de  sin  d^  formée  page  247,  en  y  remplaçant  sin  (a  -+-  a'-+-  A)  par  les 
valeurs  ±1,  qui  correspondent  à  celles  que  nous  attribuons  ici  à  cosU. 
Mais  il  n'était  peut-être  pas  inutile,  comme  vérification  ,  de  les  faire  sortir 
fl»;  Texpression  transformée  qui  a  fourni  nos  développements. 
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insaisissables.  A  lavérité^  le  même  principe  d'atténuation  n'aura 
point  d^effet  sur  le  terme  de  ai  qui  est  indépendant  de  tang  d,  et 

qui  a  pour  facteur  :—•  Mais  celui-là  se  légitimera  individuelle- 

ment  par  sa  petisesse.  Car,  dans  son  maximum  même ,  qu'il  atteint 
lorsque  l'angle  U  est  un  multiple  impair  de  45°,  il  ne  s'élève  pas 
à  i'^  en  arc  pour  la  valeur  que  nous  avons  attribuée  à  ^  ;  de  sorte 
qu'elle  sera  certainement  assez  précise  pour  le  calculer.  Quant  aux 
termes  du  même  genre  qui  dépendraient  des  puissances  ultérieures 

du  rapport  —  ?  on  peut  aisément  constater  que  leur  valeur  totale 

en  arc  sera  moindre  que  o",oooi;  il  est  donc  inutile  de  s'en 
occuper. 

19JS.  Tous  les  termes  correctifs  qui  s'ajoutent  à  la  constante  A , 
dans  le  développement  de  a  1,  pouvant  être  ainsi  calculés  très-exac- 
tement d'après  les  données  théoriques,  pour  les  étoiles  très-peu 
distantes  de  l'équateur  primitif,  on  prendra,  dans  les  deux  cata- 
logues, les  valeurs  observées  de  n  et  de  «,  qui  y  correspondent. 
Puis,  considérant  la  constante  A  comme  inconnue  dans  l'égalité 
approximative  établie  par  le  développement  de  ai,  on  la  dégagera 
par  la  condition  d'y  satisfaire.  Un  calcul  pareil  étant  effectué  pour 
un  grand  nombre  d'étoiles  réparties  sur  tout  le  cercle  des  ascen- 
sions droites  a ,  avec  cette  même  condition  de  proximité ,  on  en 
tirera  pour  A  une  valeur  moyenne  où  les  erreurs  des  observa- 
tions individuelles ,  et  les  accidents  des  mouvements  propres  de- 
vront partiellement  s'entre-détruire  jusqu'à  pouvoir  y  devenir 
insensibles  par  compensation.  De  là ,  comme  on  le  verra  tout  à 
l'heure,  on  pourra  déduire  le  coefficient  de  la  première  puissance? 
du  temps  dans  l'expression  théorique  de  ^p ,  qui  représente  la 
rétrogradation  de  l'équateur  sur  l'écliptique  de  l'époque  primitive , 
à  partir  de  l'instant  où  t  commence.  C'est  par  des  procédés  à  peu 
près  équivalents  à  celui-là ,  mais  moins  précis  peut-être ,  que  les 
^troDomes  ont  jusqu'à  présent  conclu  ce  coefficient  des  obsei- 
vations. 

Mais  les  étoiles  ainsi  assujetties  à  la  condition  commune  d'avoir 
une  très-petite  valeur  de  d  no  seront  pas  toutes  aussi  indistinc- 
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tement  propres  à  faire  obtenir  l*angle  q  des  deux  équateurs.  Pour 
dégager  celui-ci  avec  sûreté  du  développement  de  d, ,  il  faudra 
choisir  des  ascensions  droites  primitives  a  telles ,  que  l'arc  U  &e 
trouve  être  très-peu  différent  de  36o°,  o**,  ou  i8o°;  ce  qui  rendra 
sin  U  très-petit.  Car,  alors,  le  facteur  cos  U,  qui  multiplie  9,  dans 
Texpression  de  d^ ,  devenant  très-peu  différent  de  dz  1,  la  valeur 
propre  de  cette  constante  s*y  montrera  tout  entière.  En  outre,  les 
petites  erreurs  que  l'on  peut  supposer  dans  Tévaluation  théorique 
de  la  constante  a'  -4-  u  ,  qui  fait  partie  de  U,  y  seront  sans  aucune 
importance,  parce  qu*une  très-petite  différence  de  valeur,  dans 
de  pareils  arcs,  ne  produit  que  des  changements  excessivement 
faibles,  et  à  peine  sensibles  sur  leurs  cosinus.  Mais  la  petitesse  de 
sin  U  aura  encore  une  autre  conséquence  avantageuse;  c'est  que 
les  termes  ultérieurs  de  <f„  et  aussi  tous  ceux  de  a, ,  où  ce  sinus 
entre  comme  facteur ,  en  seront  considérablement  atténués ,  ce 
qui  rendra  l'application  des  deux  développements  plus  particu- 
lièrement exacte ,  même  pour  des  déclinaisons  qui  excéderaient 
beaucoup  les  limites  générales  fixées  plus  haut.  Cela  tient  évidem- 
ment à  ce  que  la  condition  ici  supposée  les  rapproche  du  cas  où 
ils  donnent  les  valeurs  rigoureuses  de  ai  et  de  di ,  par  la  seule 
coopération  de  leurs  premiers  termes  A  et  q.  Prenant  donc,  dan^ 
les  deux  catalogues,  les  déclinaisons  observées  <f,  </,,  qui,  au  temps 
de  Bradley ,  répondaient  à  des  ascensions  droites  peu  distantes  des 
limites  spécifiées  plus  haut,  on  en  conclura  la  constante^,  par  la 
condition  qu'elle  satisfasse  à  l'égalité  que  ie  développement  indi- 
que. Et  les  mêmes  étoiles  donneront  aussi  la  constante  A  avec  une 
précision  exceptionnelle,  sans  qu'il  sok  nécessaire  qu'elles  aient 
été  aussi  proches  de  l'équateur  primitif  que  nous  l'avions  généra- 
lement supposé.  On  verra  tout  à  l'heure  que  de  la  valeur  de  ^ 
ainsi  établie ,  on  peut  également  déduire  le  coefficient  de  la  pr«' 
mière  puissance  du  temps,  dans  l'expression  de  i^,  ce  qui  en  fournit 
une  seconde  évaluation ,  indépendante  de  la  première ,  et  fondée 
sur  des  éléments  d'observation  d'une  nature  toute  différente.  Bile 
a  aussi  l'avantage  propre,  que  ces  éléments  s'obtiennent  par  des 
déterminations  angulaires  immédiates,  sans  recourir  à  la  mesure 
du  temps,  dont  les  erreurs  s'agrandissent,  suivant  le  rapport  de 
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I  à  i5>dan5  les  évaluations  des  ascensions  droites ,  quand  on  les 
convertit  en  arcs. 

196.  La  spécialité  d'application  que  nous  venons  de  découvrir 
dent  à  une  circonstance  géométrique  qu'il  est  essentiel  de  signa- 
ler. Poar  cela ,  dans  l'expression  de  l'arc  U ,  ou  a  4-  a'  -+-  a  ;  rem- 
plaçons Tauiâliaire  u  par  sa  valeur  générale  A  —  90°,  que  nous  lui 
aTODsoonventionnellement  attribuée  page  25 1 ,  lorsque  nous  l'avons 
introduite.  Ce  même  arc  se  trouvera  ainsi  être  A  -f-  a'  -h  a  —  90". 
Donc,  lorsqu'il  deviendra  égal  à  o"*,  ou  à  180®,  on  aura: 

Dans  le  premier  cas ,  A  +  a'  +  a  =  -h    90®  ; 

Dans  le  second ,  A  -t-  a'  +  a  =  +  270°. 

Maintenant,  si  l'on  jette  les  yeux  sur  la^?^.  i3,  on  apercevra 
aisément  que  le  premier  membre  de  ces  égalités  exprime  l'ascen- 
sion droite  primitive  de  chaque  étoile,  mesurée  sur  l'équateur 
T"Q'  de  la  première  époque,  à  partir  du  nœud  Q,;  de  sorte  que, 
dans  les  deux  cas  considérés ,  cette  ascension  droite  se  trouve  être 
égale  à  un  quart ,  ou  à  trois  quarts  de  la  circonférence.  Les  étoiles 
ainsi  placées  ont  donc  leur  cercle  de  déclinaison  primitif,  simulta- 
nément perpendiculaire  aux  deux  équateurs  ;  de  sorte  qu'il  sert , 
pour  les  deux  époques,  sans  déplacement.  D'après  cela,  quelle  que 
soit  leur  distance  polaire  primitive ,  le  changement  de  leur  décli- 
naison, ou  rf,  —  d^  doit  être,  abstraction  faite  de  son  signe,  égal  à 
l'angle  dièdre  q ,  que  ces  équateurs  forment  entre  eux ,  et  le  chan- 
gement de  leur  ascension  droite ,  ou  a,  —  a,  doit  être  aussi  le 
même  pour  toutes  ,  comme  étant  égal  au  déplacement  absolu  du 
point éqninoxial,  relativement  au  nœud  Q2.  Or  ce  déplacement 
f'st  précisément  exprimé  par  la  constante  A  de  nos  formules  ,  tant 
'igoureuses  qu'approximatives.  Voilà  donc  pourquoi  elles  s'accor- 
dent à  donner  aux  variations  di  —  ^,  a,  —  û  ,  ces  valeurs  spéciales 
'oRqiie  sin  U  est  nul ,  comme  nous  l'avons  reconnu.  Maintenant, 
des  résultats  peu  différents  de  ceux-là  doivent  avoir  lieu  encore 
\^^r  les  étoiles  situées  sur  des  cercles  de  déclinaison  primitifs  peu 
'^rtés  de  cette  condition  normale,  du  moins  lorsqu'elles  ne  sont 
pas  très-voisines  du  pôle  primitif.  En  effet,  ces  cercles,  respeclive- 
"i^'nt  perpendiculaires  aux  deux  équateurs,   étant  alors  très-peu 


284  ASTRONOMIE 

séparés,  quoique  distincts,  et  placés  vers  90°  ou  270°  du  nœudQ,, 
la  variation  des  déclinaisons  y  sera  encore  presque  égale  à  l'angle 
dièdre  ^ ,  et  la  variation  de  leurs  ascensions  droites  différera  aussi 
très-peu  de  la  constante  A.  Telle  est  l'explication  simple  des  avan- 
tages spéciaux  que  les  étoiles  ainsi  placées  présentent  pour  déter- 
miner expérimentalement  les  constantes  A  et  ^  ,  par  les  variations 
de  leurs  coordonnées  équatoriales  exactement  observées.  Des  con- 
sidérations géométriques  toutes  pareilles  s'appliqueraient  au  trans- 
port des  coordonnées  écliptiques;  et  Tony  trouverait  des  avan- 
tages analogues  pour  déterminer  expérimentalement  les  deux 
constantes  -^^  ny  par  des  étoiles  dont  les  longitudes  primitives, 
comptées  à  partir  du  nœud  E,  des  deux  écliptiques,  différaient  peu 
de  90"  ou  de  270°, 

197.  Pour  compléter  cette  application  des  observations  au  per- 
fectionnement des  données  théoriques ,  il  resterait  à  en  déduire 
Tare  tt,  lequel,  associé  à  a',  qui  est  une  de  ces  données,  sert  à  for- 
mer ,  pour  chaque  étoile,  l'angle  «  -f-  a'  -f-  m  ,  ou  U,  compris  sous 
les  signes  trigonométriques ,  dans  les  développements  de  dx  et  de  a,. 
Mais  on  peut  se  convaincre  à  l'avance  que  cette  dernière  détermi- 
nation devra  être  incomparablement  plus  difficile  à  obtenir  que 
les  deux  autres.  En  effet,  la  constante  A,  que  les  observation^^ 
nous  font  connaître ,  représente,  par  abréviation  conventionnelle, 
tti-hM-i-a'  —  a'j.  Supposons  que  l'on  parvînt  aussi  à  déduin' 
isolément  des  observations  a -h  a'.  On  obtiendrait  aussitôt,  par 
complément,  a,  —  a,  ;  et  ensuite ,  par  différence,  a,  —  «  —  «,—«' 
Or,  en  se  rapportant  à  l'expression  théorique  de  a,  —  m,  qF 
nous  avons  formée  page  255,  on  voit  qu'elle  est  proportionnelle  au 
coefficient  très-petit  C  qui,  étant  multiplié  par  le  carré  du  temps, 
exprime  le  changement  opéré  dans  l'angle  w  formé  par  l'équateur 
avec  l'écliptique  fixe,  depuis  l'époque  oîji  t  commence.  L'expres- 
sion théorique  de  ce  coefficient,  que  j'ai  présentée  page  211,  mon- 
tre qu'il  a  lui-même  pour  facteur  le  très-petit  coefficient  g ,  dépen 
dant  du  déplacement  de  l'écliptique ,  conséquemment  de  l'évalua- 
tion des  masses  planétaires ,  laquelle,  étant  jusqu'ici  peu  sure,  lui 
rommunique  son  incertitude  qui  se  reporte  nécessairement  sur 
//,  —  a.  En  outre,  les  deux  quantités  a'  et  a,  ,   dont  la  somnir  se 
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trouve  ici  soustraite  de  Ui  —  m,  dépendent  aussi,  principalement, 
de  ce  même  coefficient  g,  comme  le  montre  leur  expression  théori- 
que rapportée  page  21 7 .  De  là  résultent  deux  conséquences  impor- 
tantes :  la  première ,  c'est  que  la  détermination  absolue  de  l'auxi- 
liaire «,  ainsi  que  dea-f-a',  par  la  théorie,  impliquera  des 
incertitades  du  même  ordre  que  celles  qui  affectent  ce  coefficient , 
1 1  pareillement  inévitables ,  mais  heureusement  limitées  par  sa 
petitesse.  La  seconde,  c'est  qu'il  devra  être  très-diffîcile  de  faire 
sortir,  avec  sûreté,  cette  même  quantité  u —  a' ,  de  nos  dévelop- 
pements, où  elle  ne  se  montre  qu'engagée  dans  des  facteurs  pério- 
diques toujours  fractionnaires,  ayant  pour  coefficient  Tangle  g  des 
deux  équateurs ,  lequel  est  toujours  fort  restreint  dans  ce  genre 
(l'application ,  à  cause  du  peu  de  temps  qu'embrassent  les  obser- 
valions  précises ,  nécessaires  pour  l'effectuer.  Tout  ce  qu'on  peut 
se  proposer  de  mieux ,  dans  de  telles  circonstances ,  c'est  d'extraire 
lie  ces  observations  les  constantes  A  et  ^,  par  un  procédé  tel,  que 
les  incertitudes  attachées  à  l'arc  u-^a!  ne  puissent  affecter  sensi- 
l>lomentleur  détermination  numérique.  On  y  peut  réussir,  pour  la 
première,  par  l'emploi  de  toutes  les  étoiles  qui  se  sont  trouvées  très- 
peu  distantes  de  l'équateur  primitif.  Mais,  pour  la  seconde,  on 
ne  peut  la  conclure  avec  sûreté  que  des  seules  étoiles  dont  le  cer- 
<'le  de  déclinaison  primitif  s'est  trouvé  placé,  en  ascension  droite, 
^ers  90»  ou  270**  du  nœud  des  deux  équateurs;  et,  par  une 
exception  spéciale,  ces  mêmes  étoiles  peuvent  être  aussi  employées 
pour  la  détermination  de  A,  jusqu'à  des  valeurs  de  la  déclinaison 
d'autant  plus  grandes,  qu'elles  se  rapprochent  davantage  de  ces  deux 
limites. 

198.  Je  ne  puis  pas  réaliser  ici  cette  application  avec  l'étendue 
Tii  serait  nécessaire  pour  en  établir  définitivement  tous  les  résul- 
tais numériques;  mais  j'en  présenterai  du  moins  un  type  qui  spéci- 
fiera très-précisément  tous  ses  détails ,  et  les  suivra  jusque  dans 
'•  iirs  dernières  conséquences.  Les  éléments  sur  lesquels  je  l'éta- 
'*'irai ,  quoique  peu  nombreux ,  auront  des  caractères  d'appro- 
priation tels,  qu'ils  nous  conduirontà  des  nombres  déjà  très-exacts, 
Vivant  tout  au  plus  besoin  que  de  très-petites  rectifications  faciles 
f3ire,qui  demanderaient  seulement  un  calculateur  patient  et  zélé. 


iii 
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Ces  données  fondamentales  sont  rassemblées  dans  le  tableau 
ci-annexé.  Elles  résultent  de  l'emploi  qu'on  y  a  fait  de  nos  déve- 
loppements, pour  transporter ,  de  17  55  à  1800,  les  coordonnées 
^quatoriales  de  26  étoiles  réparties  sur  toutes  les  valeurs  de  l'as- 
cension droite ,  mais  prises  toutefois  principalement ,  et  en  plus 
grand  nombre,  sur  les  oencles  de  déclinaison  situés  vers 90*^  ou  270° 
du  nœud  oà  s'entrecoupent  les  équateurs  de  ces  deux  époques. 
J^ai  pris  les  coordonnées  primitives  dans  le  cabdogue  de  Bradley, 
qui  est  annexé  aux  FandamerUa  de  Bessel,  et  j'ai  comparé  les 
coordonnées  finales  à  celles  qui  ont  été  données  par  Piazzi ,  dans 
l'édition  rectifiée  de  son  catalogue,  qui  a  paru  en  i8i4*  Je  n'y  ai  mis 
d'ailleurs  d'autres  conditions  de  choix,  que  d'éviter  d'employer  les 
étoiles  reconnues  pour  avoir  un  mouvement  propre  très-notable, 
ou  qui  auraient  été  observées  aux  deux  époques  un  trop  petit  nom- 
bre de  fois  pour  offrir  des  déterminations  bien  certaines;  ou  enfin, 
dont  la  tangente  de  la  déclinaison  n'aurait  pas  été  assez  affaiblie 
parle  facteur  sin  U,  pour  que,  dans  le  calcul  des  deux  déve- 

loppements ,  on  pût  se  borner  aux  termes  de  l'ordre  —7,-  Leur  suf- 
fi. 

fisance  est  ici  légitimée  par  l'excessive  petitesse  du  second  d^entre 
eux  dans  toutes  les  applications  que  le  tableau  renferme.  Les  résui* 
tats  sont  entièrement  calculés  avec  les  éléments  numériques  ras- 
semblés page  272,  et  que  nous  avons  alors  déduits  des  formules  de 
Laplace.  Nous  connaîtrons  les  rectifications  que  leurs  constaDtes 
exigent  en  comparant  ces  résultats  aux  observations.  Dans  les 
types  analytiques  écrits  en  tète  des  colonnes  Y  et  IX ,  pour  indi- 
quer les  valeurs  numériques  des  termes  correctifs,  propres  à  cha- 
que exemple ,  la  lettre  A  désigne  la  constante  a'  —  a,  +  «i  4- «  • 
que  la  théorie  nous  donne  égale  ào°S4'^6">  Si&\  la  lettre  l 
désigne  l'angle  a-f-a'-f-a,  dans  lequel  cette  même  théorie  nous 
donne  a'  -f-  u  égal  à  o®  1 7'  1 3" ,  149  ;  enfin  q  représente  l'inclinaison 
mutuelle  des  deux  équateurs,  que  nous  avons  trouvée  de  même 
être  o®  i5'  i",2464.  Nous  verrons  bientôt  quelles  corrections  les 
observations  indiquent  comme  nécessaires  à  faire  à  ces  éléments , 
et  quels  moyens  elles  fournissent  pour  en  déterminer  direcleroeni 
les  valeurs. 
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le  inspection  de  ce  tableau  nous  découvre  plusieurs 
^nts.  Jetons  d'abord  les  yeux  sur  les  colonnes  VIII 
coordonnées  de  chaque  étoile,  transportées 
par  le  calcul ,  sont  comparées  aux  coordonnées 
dernière  époque.  Les  difTerences  sont  toutes  fort 
mt  de  quelques  secondes  de  degré.  Ainsi  les  élé- 
lort  qui  nous  ont  été  fournis  par  la  théorie  de  Tat- 
Lt  être  ^noB  tout  à  fait  exacts ,  du  moins  très-peu 
[ils  Topèrent  avec  une  approximation  déjà  si  grande, 
inces  trouvées  ne  doivent  être  attribuées  unique- 
Incertitudes.  Elles  comprennent  les  résultats  des 
ftetites  sans  doute ,  mais  humainement  inévitables  , 
;terles  déterminations  individuelles  des  deux  astro- 
mtîennent  aussi  les  effets  des  déplacements  réels 
île  a  pu  éprouver  pendant  Tintervalle  de  temps  qui 
^r  ce  sont  là  des  causes  de  discordances  variables , 
Âvent  se  montrer  hrréguliers  ;  tandis  que  les  inexac- 
lents  théoriques  doivent  avoir  des  conséquences  per- 
lérales.  Il  faut  donc  tâcher  de  les  discerner,  par 
de  caractères  ,  dans  les  résultats, 
ms ,  sous  ce  point  de  vue ,  la  colonne  VIII  qui  pré- 
algébriques des  ascensions  droites  transportées  sur 
Iroites  observées  en  1 800.  Sauf  une  seule  exception , 
>nime  une  anomalie  manifeste ,  ces  excès  sont  tous 
t-à-dire  que  Tascension  droite  conclue  du  calcul  est 
Ire  que  celle  qui  est  donnée  par  Inobservation.  Or, 
mie  théorique  rappelée  en  tète  de  la  colonne  V , 
les  nombres  que  cette  colonne  renferme,  l'élément 
domine  dans  le  transport  des  ascensions  droites, 
te  A ,  laquelle  représente  la  quantités,  -f-  ^/  -h  a'  —  « , , 
principale  tt,H-  u  a  étésipposée  égale  à  0°  34'  35",  4^^ 
calculs  ;  cette  évaluation  est  donc ,  sans  doute ,  un 
le.  Maintenant ,  si  l'on  se  reporte  à  Texpression  expli- 
^K  )  donnée  dans  la  page  259 ,  on  voit  que  l'élément 
û  y  domine  presque  seul ,  et  auquel  elle  est  propor- 
^t  celui  que  nous  avons  désigné  parla  lettre  «j ,  dont  la 
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valeur  numcrûiue,  pour  Tintervallti  de  1755  à  1800,  a  été  trou- 
vée égale  à  5o",  281 ,  par  les  calculs  de  la  page  272.  Son  expression 

analytique  est  — —-•    Elle  représente  Tare   de   rétrogradation 

moyen,  qui  a  été  décrit  annuellem  en  t  ^  par  l'équateur,  sur  réclip- 
tique  fixe ,  pendant  l'intervalle  2O  des  époques  considérées;  et 
son  terme  principal ,  spécifié  par  la  lettre  a ,  est  le  coefficient  delà 
première  puissance  du  temps  /  y  dans  l'expression  générale  de^.  Il 
parsut  donc  que  ce  coefficient  doit  être  fait  un  peu  plus  fort  que 
Laplace  ne  l'avait  supposé. 

!iOI.  On  est  conduit  à  la  même  conséquence  par  l'examen  de  la 
dernière  colonne  du  tableau  qui  présente  les  excès  algébriques  des 
distances  polaires  boréales  calculées  pour  1800,  sur  celles  qui 
ont  eu  réellement  lieu  à  cette  dernière  époque.  En  effet,  considé- 
rons d'abord  les  huit  premières  lignes ,  où  ces  excès  se  trouvent 
avoir  tous  le  signe  positif.  Ils  se  rapportent  tous  à  des  étoiles,  pour 
lesquels  l'angle  U  ou  a  4-  a'-f-  a  diffère  très-peu  de  36o°  ou  de  o*'; 
et  comme  nous  l'avons  reconnu ,  page  283,  cette  condition  géomé- 
trique place  leurs  cercles  de  déclinaison  vers  90*»  d'ascension  droite, 
comptés  sur  l'équateur  primitif  QjQ'  de  la^S"^.  i3,  à  partir dn 
nœud  boréal  Q2  des  deux  équateurs.  Puisque  les  distances  de  ces 
étoiles  au  pôle  de  l'équateur  déplacé  Qa  Q',  se  trouvent  générale- 
ment plus  fortes ,  par  le  calcul ,  que  ne  les  donne  l'observation , 
en  1800,  cela  prouve  qu*on  n'a  pas  suffisamment  éloigné  ce  pôle 
de  celui  de  1 7  55;  ou ,  en  d'autres  termes,  que  l'on  a  supposé  l'an- 
gle q  des  deux  équateurs  un  peu  moindre  qu'il  n'a  été  en  réalité. 
Aussi  la  formule  placée  en  télé  de  la  colonne  consacrée  au  trans- 
port des  déclinaisons  montre-t-elle  que  les  excès  positifs  des  dis- 
tances polaires  calculées  s'affaibliraient ,  pour  les  étoiles  que  nons 
considérons ,  si  l'angle  q  y  était  rendu  un  peu  plus  fort ,  son  coeffi- 
cient cos  U  étant  positif  pour  Iputes.  D'après  cela,  un  excès  de  sens 
contraire,  conséquemment  négatif,  devra  se  manifester  sur  les 
distances  polaires  calculées  des  étoiles  qui  ont  leurs  cercles  de 
déclinaison  diamétralement  opposés  à  celles-là  ;  en  sorte  qu'ils  cou- 
pent l'équateur  primitif  vers  270°  d'ascension  droite,  comptés  sur 
cet  équateur  à  partir  du  nœud  Q,.  Cela  se  trouve  en  effet,  sauf 
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une  seule  exception ,  pour  toutes  les  étoiles  de  notre  tableau ,  com- 
prises depuis  le  n''  1 3  jusqu'au  n''  22 ,  lesquelles  ont  été  choisies 
exprès  dans  cette  condition  d'opposition  aux  précédentes.  Elles 
indiquent  donc  également  que  la  valeur  attribuée  théoriquement  à 
TaDgle  q  est  un  peu  trop  faible.  Maintenant,  si  Ton  se  reporte  à 
l'expression  du  sinus  de  la  moitié  de  cet  angle  formée  page  257,  on 
voit  que  les  obliquités  &>,  ui  étant  données,  et  excessivement  peu  diffé- 
rentes Tune  de  l'autre,  sa  grandeur,  pour  l'intervalle  de  temps  2O, 
dépend  presque  uniquement  du  coefficient  théorique  a,,  avec 
lequel  elle  croit  et  décroît  simultanément.  Il  faut  donc  augmen- 
ter un  peu  celui-ci ,  ce  qui  est  la  même  conséquence  à  laquelle 
nous  avait  conduits  la  discussion  des  ascensions  droites.  En  outre, 
la  petitesse  des  écarts,  qui  se  trouvent,  généralement  ici,  entre  les 
déclinaisons  calculées  et  observées ,  nous  annonce  encore  que  cet 
accroissement  devra  être  très^faible.  Il  ne  reste  donc  qu'à  tâcher 
de  le  déterminer  avec  le  plus  de  probabilité  possible  par  ces  deux 
voies ,  au  milieu  des  discordances  occasionnelles  que  les  résultats 
présentent,  lesquelles  provenant  d'erreurs  d'observations  et  de 
mouvements  propres ,  sans  loi  ni  règle ,  ne  pourront  jamais  être 
entièrement  corrigées.  Heureusement  ce  caractère  de  disjonction 
et  d'individualité  indépendante  rend  très-vraisemblable  qu'elles 
devront  s'entre-détruire,  au  moins  partiellement,  par  opposition , 
dans  des  moyens  d'évaluations  tirés  de  cas  nombreux^  et  judi- 
cieusement choisis. 

202.  La  discussion  générale  établie  plus  haut  nous  a  fait  recon- 
naître la  difficulté  logique  de  cette  recherche.  Elle  consiste  en  ce 
que  les  constantes  A  et  ^ ,'  que  nous  voulons  déduire  de  nos  déve- 
loppements, ne  s'y  montrent  pas  isolées,  mais  accompagnées  de 
termes  correctifs,  ou  affectées  de  coefficients,  dont  les  évaluations 
sont  elles-mêmes  susceptibles  d'erreurs.  C'est  ce  que  notre  tableau 
numérique  découvre  avec  une  entière  évidence.  Par  exemple,  si 
nous  examinons  d'abord  les  ascensions  droites  transportées,  dont 
l'expression  générale  est  écrite  en  tête  de  la  colonne  V,  on 
voit  que,  outre  la  constante  A,  qui  leur  est  commune,  et  que 
nous  voulons  rectifier,  elles  contiennent  des  termes  correctifs 
d'une  étoile  à  une  autre ,  lesquels  dépendent  d'éléments  théoriques, 
T.  IV.  19 
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ayant  comme  elle  besoin  de  rectifications.  L'un,  ^,  est rinclinaisoD 
mutuelle  des  deux  équateurs  dont  Tévaluation  a  été  sans  doute 
un  peu  trop  fiadble.  L'autre  est  Tangle  U  ou  a  +  x'  +  «  »  dans  lequel 
les  arcs  a'  et  u  entrent  par  leurs  valeurs  absolues ,  que  l'interven- 
tion du  très-petit  coefficient  théorique  g  rend  sujettes  à  quelque 
incertitude  du  même  ordre.  Une  circonstance  analogue  a  lieu  dans 
l'expression  des  déclinaisons  transportées,  où  la  constante  q,  que 
Ton  en  veut  extraire ,  ne  se  présente  qu'accompagnée  du  coeffi- 
cient cos  U ,  qui  partage  cette  incertitude.  Nous  avons  tâché  d'y 
remédier,  dans  les  deux  cas,  par  un  choix  d'étoiles  telles,  que 
chaque  développement  se  trouvât  présenter  deux  portions  de  gran- 
deurs très-inégales,  l'une  contenant  la  constante  A  on  q,  ausà 
libre  et  isolée  qu'il  est  possible ,  l'autre  très>petite  pouvant  être 
évaluée  sans  une  notable  erreur.  Cette  disjonction  se  voit,  en  effet, 
éminemment  réalisée  dans  notre  tableau  pour  les  étoiles  comprises 
sous  les  numéros  d'ordre  de  i  à  8,  ou  de  i3  à  22.  Car  si  l'on 
examine  d'abord  les  colonnes  affectées  au  transport  des  dédinai- 
sons,  cos  U  s'y  trouvant  très*peu  différent  de  dz  i ,  l'angle  q  se  montre 
alors,  dans  le  produit  q  cos  U,  avec  sa  valeur  presque  entière,  les 
termes  correctifs  qui  l'accompagnent  étant  à  peine  sensibles  ;  et 
en  même  temps ,  la  petitesse  correspondante  de  sin  U  atténue  aussi 
le  produit  q  sin  U  tangd,  qui  est  le  terme  correctif  le  plus  influent, 
associé  à  la  constante  A,  dans  l'expression  des  ascensions  droites, 
ce  qui  contribue  à  la  dégager.  Il  ne  nous  reste  donc  qu'à  dévelop- 
per les  conséquences  propres  de  cette  combinaison  par  une  analyse 
générale  qui  nous  donne  la  mesure  des  erreurs  qu'elle  peut  nous 
laisser  encore  à  craindre ,  quand  on  déterminera  les  constantes 
A  et  9 ,  par  les  étoiles  que  je  viens  de  spécifier. 

203.  Pourcela,  je  nomme  (çr]et  (U)  les  valeurs  numériques 
de  ^  et  de  U ,  qui  ont  été  employées  à  l'évaluation  des  termes  cor- 
rectifs, et  je  désigne  respectivement  par  x,  s  les  rectifications 
qu'elles  peuvent  nécessiter.  On  aura,  d'après  cette  convention, 

xetzne  peuvent  être  que  de  très-petits  arcs.  Car ,  même  en  par- 
tant des  nombres ,  probablement  assez  imjyirfaits ,  que  nous  ont 
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fournis  les  formules  de  Laplace,  les  premières  valeurs  que 
nous  leur  trouverons,  n'Atteindront  pas  tout  à  fait  2'^,  3  ;  et  elles 
seront  sans  doute  beaucoup  moindres  pour  les  formules  que  nous 
établirons  ultérieurement  sur  les  évaluations  ainsi  rectifiées.  C'est 
pourquoi,  en  formant  sin  U  et  cos  U ,  je  négligerai  comme  insen- 

sibles  les  puissances  de  ^  qui  seraient  supérieures  à  la  première. 

JR. 

On  aura  alors ,  dans  cet  ordre  d'approximation  , 


z  ,_.,  _.  ,„,        z 


sin  U  =  sin(U)-f-577Cos(U),  cosU  =  cos(U)  —  -y,  sin(U). 

La  seconde  de  ces  équations ,  étant  multipliée  par  q  dans  ses 
deax  membres ,  donne 

^  cos  17=  ^  cos  (U)  —  — ,  I  (^)  4-  ^  I  sin(U). 

9  cos  U  est  le  premier  des  termes  qui  composent  l'expression  des 
déclinaisons  transportées,  et  nous  le  remplaçons  par  q  cos(U) 
pour  dégager  q ,  comme  la  seule  inconnue  qu'il  renferme.  Nous 
commettons  ainsi  une  erreur  exprimée  par  la  portion  du  second 
membre  qui  se  joint  à  celle- là  pour  compléter  l'expression  exacte 
de  q  cos  U.  Mais  il  est  aisé  de  voir  qu'elle  sera  rendue  négligeable, 
par  la  condition  que  nous  nous  sommes  prescrite ,  d'employer 
exclusivement  à  cette  détermination  des  étoiles ,  pour  lesquelles 
Tare  (U)  ne  s'étende  qu'à  des  amplitudes  fort  restreintes ,  autour 
des  limites  o^et  180**.  Car ,  en  supposant  z  égal  à  2",  3 ,  comme  je 
l'admettais  tout  à  l'heure ,  et  donnant  à  (9)  la  valeur  901'%  24^4 
que  nous  avons  tirée  des  nombres  de  Laplace^  si  l'on  prend 
aussi  (U)  égal  à  ±20**,  ou  à  180®  ±20®,  ce  qui  le  sort  des  limites 
où  il  est  contenu  pour  toutes  nos  étoiles  déterminatrices,  le  pro- 

duit  -7,  (^)  sin  { U)  ne  s'élève  qu'à  o^jOûSS,  quantité  inappréciable 
R 

aux  observations.  Quant  à  la  portion  additionnelle  -7;  xsin  (U) , 

R 

elle  serait  plus  petite  encore  que  celle-là,  dans  le  rapport  de  x  à  (  ^  ) , 
ou  de  1  à  392 ,  en  supposant  x  égal  à  2",  3.  Il  n'y  a  donc  pas  à 

19.. 
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s'en  occuper.  Nous  n'avons  rien  à  craindre,  non  plus  y  des  termes 
ultérieurs  qui  complètent  le  développement  de  di ,  pour  ces  mêmes 
étoiles;  car,    par  addition  à  leur  faiblesse  propre,  ayant  tous 

z 
pour  un  de  leurs  facteurs  sin'U,  les  erreurs  supposées  ^et-7, 

n'y  entreront  jamais  qu'accompagnées  du  facteur  sin  (U)  qui  les  fera 
évanouir.  Ainsi ,  en  résumé ,  ces  petites  erreurs  des  données  théo- 
riques ne  réagiront  pas  sensiblement  sur  la  valeur  de  q ,  déduite 
des  observations  de  déclinaison ,  à  Taide  de  nos  développements, 
lorsque  sin  (  U  )  sera  restreint  dans  les  limites  de  petitesse  que  nous 
lui  avons  fixées  pour  les  étoiles  déterminatrices  que  nous  voulons 
employer  à  cet  usage. 

204.  Considérons  maintenant  les  termes  correctif  qui  accom- 
pagnent la  constante  A  dans  le  développement  des  ascensions 
droites  transportées.  Le  premier  d'entre  eux ,  le  seul  aussi  qui, 
pour  nos  étoiles  déterminatrices ,  ait  des  valeurs  propres  de  quel- 
que importance,  c'est  9  sinU  tangflf.  Son  expression  compIèt€, 

en  y  comprenant  les  corrections  j:  et  ^7^ ,  sera  donc 

q  sinU.tangrf=  [q)  sin(U)tangrf-f-  ^  {q)cos{\i)xzn%d 

-|-a:sin(U)tangrf-{- ~y,  x  cos(U)tangrf. 

Dans  notre  calcul  numérique,  ignorant  les  valeurs,  et  même 
l'-existenoe  des  corrections  x  et  z ,  noas  ne  prenons  du  second 
membre  que  le  terme  (  9  )  sin  (  U  ]  tang  ^;  et ,  après  l'avoir  généra- 
lement affaibli  pour  toutes  nos  étoiles  déterminatrices,  parla  peti- 
tesse de  sin  (U) ,  nous  restreignons  encore  leurs  déclinaisons  rf,  de 
manière  que  le  produit  total  se  trouve  borné  à  quelques  secondes 
d'arc.  Ceci  déjà  nous  ôte  toute  crainte ,  relativement  au  produit  de 
même  forme  où  x  remplace  (  5^  )  ;  car ,  en  supposant  x  égal  à  2",  3, 
il  sera  892  fois  plus  faible,  conséquemment  négligeable.  Mais  sa 
valeur  croîtra  proportionnellement  à  sîn(U),  et  elle  atteindrait 
son  maximum  si  l'angle  (U)  devenait  90?  ou  270**.  Alors,  pour  la 
même  évaluation  de  x ,    ce  terme  seul  produirait  une  erreur  de 
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i."y^  sur  Tascension  droite  transportée  des  étoiles  qui  auraient 
±4^**^^  déclinaison ,  et  l'erreur  s'élèverait  à  1 3"  pour  des  décli- 
naisons de  80°.  La  petitesse  de  sin  (U)  est  donc  indispensable 
pour  éteindre  ce  terme.  A  la  vérité ,  elle  accroît  les  valeurs  des 
deux  autres  qui  ont  pour  facteur  cos  (U)  ;  mais  leur  influence  est 
beaucoup  moins  à  redouter.  Car,   en  prenant  z  et  (^)  tels  que 

z 

tout  à  l'heure,  le  produit  —,  [q)  ne  vaut  que  o",o  10049.  Ainsi, 

R 


même  pour  la  valeur  maximum  de  cos  (U)  qui  est  ±  i,  le  terme 
où  ce  produit  est  multiplié  par  tang  d  donnerait  seulement  une 
erreur  pareille  dans  l'ascension  transportée  des  étoiles  qui 
auraient  ±45°  de  déclinaison;  et  pour  80°  de  déclinaison ,  l'erreur 
qui  en  proviendrait  ne  s'élèverait  encore  qu'à  o'^^^oSy.  Le  terme 
de  même  forme  où  x  remplace  (9)  en  facteur  est  encore  bien 
moindre.  Il  y  a  donc  tout  avantage  à  diriger  le  choix  de  sin  (U) 
de  manière  à  affaiblir  spécialement  le  terme  dans  lequel  la  correc- 
tion inconnue  x  se  montre  isolément  en  facteur ,  comme  nous 
nous  sommes  prescrit  de  le  faire ,  dans  le  choix  de  nos  étoiles 
déterminatrices.  Quant  aux  termes  correctifs  ultérieurs  du  déve- 
loppement de  ai  y  qui  ont  pour  facteur  les  puissances  du  rap- 
port :^  t  ils  ont  des  valeurs  absolues  si  petites ,  pour  toutes  ces 

z 
étoiles ,  que  l'influence  des  corrections  supposables  x  et  ^  n'y  est 

nullement  à  craindre.  La  constante  A  se  condnra  donc  ainsi  de 
nos  développements ,  aussi  bien  que  la  constante  q ,  nonobstant 
les  petites  imperfections  des  données  théoriques ,  sans  autres  incer- 
titudes que  celles  que  pourraient  y  introduire  les  erreurs  des 
observations ,  ou  les  accidents  des  mouvements  propres ,  si  les 
inexactitudes  des  évaluations  occasionnelles  dues  à  ces  deux  causes 
n  étaient  pas  suffisamment  anéanties  par  leur  mutuelle  com- 
pensation dans  la  moyenne  des  résultats  obtenus.  Mais  cet  avan- 
tage est  spécialement  attaché  aux  valeurs  de  l'angle  (U),  que 
nous  avons  choisies  pour  établir  nos  déterminations.  Car  si  les 
données  théoriques  employées  au  transport  des  étoiles  étaient 
affectées  de  quelques  petites  erreurs  x  el  r  dont  on  ignorât  Fexis- 


I 
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tombent  tous  dans  les  limites  d'erreur  que  comportaient  les 
déterminations  pratiques  des  ascensions  droites  S{ux  deux  époques 
considérées  y  limites  que  Ton  restreindrait  difficilement ,  même 
aujourd'hui.  Si  les  étoiles  employées  étaient  assez  nombreuses 
pour  que  Teffet  total  de  ces  erreurs  dût  très-probablement  deve- 
nir insensible ,  par  compensation ,  dans  le  résultat  moyen  conclu 
de  leur  ensemble ,  la  valeur  de  A  ainsi  obtenue  ne  serait  pas  encore 
rigoureusement  certaine;  car  elle  contiendrait  la  portion  prove- 
nant de  tous  les  mouvements  propres,  qui  ne  s'y  serait  pas  com- 
plètement détruite  par  compensation.  £n  conséquence ,  si  notre 
soleil  avait  y  comme  la  plupart  des  étoiles  du  ciel,  un  mouvement 
propre  qui  le  transporterait  vers  quelque  partie  de  Tespace, 
entraînant  dans  sa  course  la  terre  et  tous  les  autres  corps  qui  cir- 
culent autour  de  loi  y  comme  Herschel  V^,  conjecturé ,  la  cx)mpo- 
sante  angulaire  de  ce  mouvement  commun  qui  se  reporterait  sur 
les  ascensions  droites  ne  disparaîtrait  de  la  valeur  de  A  que  par 
l'opposition  de  ses  effets  sur  les  étoiles  placées  aux  deux  extré- 
mités d*un  même  diamètre  de  la  sphère  céleste.  Cette  condition  se 
trouverait  très-approximativement  remplie  pour  l'opposition  des 
ascensions  droites ,  dans  Tensemble  des  seize  étoiles  que  nous 
venons  de  considérer  ;  mais  elle  serait  loin  de  l'être  pour  l'opposi- 
tion des  déclinaisons ,  à  laquelle  les  catalogues  comparés  ne  don- 
nent pas  le  moyen  de  satisfaire.  Au  reste ,  je  répète  encore  que 
mon  bot  est  seulement  ici  d'exposer  des  méthodes  de  détermi- 
nation, et  non  pas  des  évaluations  définitives.  Par  le  même  motif, 
j'ai  négligé  d'appliquer  aux  ascensions  droites  a  y  a^  lès  petites 
réductions  dépendantes  des  dates  initiales  des  deux  catalogues  ; 
car,  en  les  calculant  d'après  les  valeurs  de  /  et  de/i ,  obtenues 
page  268,  on  trouverait  qu'elles  sortent  des  limites  de  leurs 
appréciations  pour  toutes  les  étoiles  que  notre  tableau  embrasse. 
En  somme,  elles  produiraient  seulement  dans  A  une  augmentation 
deo",o362  ,  qu'il  eût  été  convenable  d'y  annexer  ;  mais  j'y  ai 
pensé  trop  tard,  après  avoir  effectué  tous  les  calculs  numériques 
qui  vont  suivre ,  et  je  n'ai  pas  cru  devoir  les  recommencer  pour 
ajouter  un  si  petit  changement  à  un  résultat  dont  nous  ne  ferons 
qu'un  usage  provisoire. 


2^  A9TR0X01IIE 

906.  La  valeur  de  la  constante  A ,  que  nous  avions  déduite  des 
formules  théoriques  de  Laplace  ^  était  o°  34'26"y8i6.  Celle  que 
les  observations  viennent  de  nous  donner  est  plus  forte  de  ^'^2']!, 
ou  dans  le  rapport  de  527  à  5a6.  Nous  verrons  tout  à  l'heure 
comment  on  peut  s*en  servir  pour  corriger  le  coefficient  principal 
de  la  précession  que  Laplace  avait  adopté;  mais,  auparavant, 
je  vais  opérer  d'une  manière  analogue  sur  les  déclinaisons,  pour 
en  conclure  la  valeur  de  la  constante  q. 

207.  Ici  nous  n'avons  à  exclure  aucune  des  étoiles  qui  se  trou- 
vent dans  des  conditions  favorables  pour  la  détermination  de  cet 
élément  ;  car,  en  supposant  sa  valeur  un  peu  augmentée ,  comme 
nous  avons  vu  qu'elle  doit  Tétre,  les  différences  entre  les  déclinaisons 
finales  obsei*vées  et  les  primitives  transportées  par  le  calcul ,  ne 
sortiront  évidemment,  pour  aucune  d'elles,  des  limites  d'erreur 
comportées  par  les  observations  des  deux  époques. 

Procédant  donc  comme  sur  les  ascensions  droites,  je  forme,  pour 
chacune  de  ces  étoiles ,  l'expression  numérique  de  la  déclinaison 
transportée ,  d'après  le  type  placé  en  tête  de  la  colonne  IX  de 
notre  tableau  ;  mais  j'y  effectue  seulement  en  nombres  les  termes 
correctifs  qui  s'associent  au  terme  principal  q  cos  U ,  laissant 
celui-ci  sous  sa  forme  algébrique.  L'expression  mixte,  ainsi 
obtenue ,  étant  égalée  à  la  déclinaison  observée  de  la  deuxième 
époque,  fournit  une  équation  de  condition  qui  donne  une  valeur 
particulière  de  ce  produit ,  laquelle,  divisée  par  cos  U,  détermine 
la  constante  q  isolément.  La  légitimité  de  cette  déduction  exige 
seulement  que  l'évaluation  primitive  de  cette  constante  ait  été 
déjà  assez  exacte  pour  ne  pas  donner  d'erreurs  sensibles  dans  les 
termes  correctifs  que  l'on  conserve ,  non  plus  que  dans  l'opération 
finale  par  laquelle  on  dégage  q  de  l'égalité.  La  première  condition 
se  justifie  évidemment  par  l'excessive  petitesse  de  ces  termes;  la 
seconde  par  l'expression  spéciale  de  q  pour  les  étoiles  que  nous 
considérons.  En  effet,  le  produit  9  cos  U  qui  s'y  rapporte,  se 
présente  toujours  sous  l'une  des  deux  formes +£  ou — £,  la 
lettre  E  désignant  une  quantité  positive  ;  et  les  valeurs  simultanées 
deU  sont  36o*^  —  a?,  x,  ou  i8o°dbj:,  a:  étant  un  arc  positif  de 
peu  d'étendue,  ce  qui  rend  cos  U  égal  à  -h  cos  j:  ou  à  —  cos  .r. 
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q  doit  résulter  positive  ,   dans  notre  application 
CCS  U  s'y  présentera  toujours  de  même  signe  que 

E 

J;  ce  qui  donnera  généralement  a  égal  à 9  les 

"       cosar 

la  fraction  étant  tels  que  nous  venons  de  les 

,     .       ^  ,   E(cosar-hi — cosar) 

expression  équivaut  a  — ^ ^ou 

^  ^  cos  X 

'  La  première  partie  est  le  produit  q  cosU  lui- 

Igours  positivement;  et  la  seconde,  qui  est  aussi 

te ,  sera  d'autant  plus  petite  que  l'arc  x  sera  moin- 

iaiettra  de  la  calculer  sans  erreur  sensible  avec  la 

lie  de  Xy  pour  les  étoiles  que  nous  considérons. 

cette  manière ,  on  obtient  le  tableau  ci-joint ,  où 

isonsi dérations  qui  précèdent  est  rendue  manifeste 

iu  calcul  que  j'y  ai  laissés  en  évidence. 

K^rts  que  présente  la  dernière  colonne  n'excède  les 

^sionnelles  que  l'on  peut  légitimement  attribuer 

^s  des  deux  époques,  ou  à  leur  combinaison.   Si 

l'entre  eux  sont  dus ,  en  partie ,  à  des  mouvements 

Mouvements  sont  trop  faibles  pour  qu'on  puisse 

joler ,  et  même  de  constater  avec  sûreté  leur  exis- 

loisi  exprès  des  étoiles  de  notre  tableau  par  cette 

encore  négligé  ici  d^appliquer  aux  valeurs  de  d  et 

les  corrections  relatives  aux  dates  initiales  des  deux 

^rce  qu'elles  sortent  des  limites  de  leurs  apprécia- 

le,  elles  produiraient  dans  la  valeur  de  q  une  aug- 

m  près  égale  à  -ho",oi57.   Mais,  de  même  que 

îensé  trop  tard  à  celte  petite  correction,  qui  de  même 

importance ,  dans  un  résultat  purement  provisoire 


armement  à  nos  prévisions ,  la  valeur  trouvée  ici 

peu  plus  forte  que  celle  que  nous  avions  déduite  des 

Laplace.  Elle  la  surpasse  de  2", 2278  ou  à  peu  de 

lans  le  rapport  de  4o6  à  4^5  :  cela  indique  une  légère 
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correction  à  faire  au  coefficient  principal  de  la  précession  adoptée 
dans  ces  formules.  Je  vais  d'abord  la  déterminer. 

209.  Pour  cela  je  reprends,  dans  la  page  a56,  Pexpression 
directe 

sin'|^=  sin'7(6>i  —  e.>)  +  sine.>sine.>,  sin'7(4«t  —  4»), 

que  nous  avons  changée  dans  la  suivante  : 

sin^ly  =  sin  '•^(«i  —  w)  -+•  sinusinoiisinasd. 

La  lettre  a^  représente  le  coefficient  moyen  de  la  précession  annuelle, 
pendant  l'intervalle  de  temps  29 ,  qui  sépare  les  époques  considé- 
rées. La  théorie  de  l'attraction  nous  a  fait  voir  que  l'arc  y  (o>,  —  w] 
est  à  peine  sensible ,  et  elle  nous  Ta  donné  égal  à  o'',oi2i8. 
Nous  pouvons  donc  sans  crainte  le  lui  emprunter  encore ,  puisque 
la  relation  d'égalité  établie  entre  les  deux  membres  dont  l'équadoii 
se  compose ,  serait  presque  numériquement  satisfaite ,  si  on  le 
négligeait  entièrement.  Mais  il  y  a  une  autre  correction  plus  impor- 
tante à  faire,  dans  les  autres  données  du  calcul.  D'après  la  loi  du 
décroissement  progressif  de  l'obliquité  de  l'écliptique  qui  se  con- 
clut expérimentalement  des  observations  de  Bradley ,  combinée 
avec  toutes  les  déterminations  ultérieures  les  plus  exactes ,  Bessel 
a  constaté  que  la  valeur  de  cette  obliquité  en  l 'jSo ,  qui  est  dési- 
gnée par  6>o  dans  nos  formules ,  n'est  pas  précisément  23**  28'  aS", 
comme  Laplace  le  supposait  dans  ses  derniers  ouvrages,  mais 
plutôt  23^28' i8",o  telle  qu'il  l'avait  employée  primitivement.  II 
faut  donc  introduire  ici  cet  élément  rectifié  qui,  combiné  avec  les 
autres  déterminations  de  la  page  272,  nous  donnera 

û>  =  23°  28'  1 8",ooo246,      w,  =  23»  28'  1 8'',o246. 

L'excès  de  &>  sur  <ùo  n'est  pas  appréciable  dans  l'évaluation  de  sin  &> 
par  les  Tables  ordinaires  à  sept  décimales  ;  et  celui  de  o>>i  y  est  à 
peine  sensible  ,  n'ajoutant  qu'une  seule  unité  à  la  dernière  déci- 
male du  logarithme  de  sin  &>(.  On  trouve  ainsi 

log  sin  w  =  1 ,6002054  9       log  sin  w,  =  1 ,6oo2o55. 
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Or  notre  formule  nous  donne 

sin»fl,e=  sin|[y  -+-(a>,~a>)]sin|  [g  —  (a>.  — a>)] 

sin  6>  sin  6>t 

Adoptant  donc  la  valeur  de  g ,  déduite  tout  à  l'heure  des  observa* 
tioDs  de  déclinaison,  et  y  joignant  celle  de  9,  qui  est  j^5  ou  22,5 , 
il  en  résulte 

a,B=ii  34",  1 8o63 ,        a,  =  5o",4o8o. 

J'ai  à  peine  besoin  de  rappeler  que^  dans  tous  les  détails  de  ce  calcul 
où  il  entre  de  très-petits  angles ,  le  passage  des  logarithmes  des 
arcs  à  celui  de  leurs  sinus,  et  inversement,  doit  s'effectuer  par  l'ar- 
tifice exposé  tome  III ,  page  64  9  pour  éviter  l'embarras  de  l'appré- 
ciation des  parties  proportionnelles. 

Maintenant  reportons-nous  à  la  page  253,  où  nous  avons  défini 
les  diverses  constantes  qui  entrent  dans  ces  calculs.  La  rétrogra- 
dation 4^  de  l'équateur  sur  l'écliptique  fixe  du  i<^'jauvier  1750, 
comptée  de  cette  même  époque ,  a  été ,  par  abréviation ,  exprimée 
généralement  sous  la  forme  suivante  : 

^^  =  4f  —  B^j, 

a  et  6  désignant  des  coefficients  numériques  positifs,  dont  nous 
avons  emprunté  les  valeurs  à  Laplace.  De  plus,  à  la  même  page, 
nous  avons  fait ,  par  une  autre  abréviation , 

ûj  =  a—  26T, 

T  désignant  le  nombre  d'années  juliennes  compris  depuis  i^So 
jusqu'à  l'époque  moyenne  des  deux  catalogues  comparés,  nombre 
qui  est  ici  27,5.  Ceci  appliqué  à  la  valeur  théorique  du  coefficient  B 
nous  a  donné  ultérieurement,  page  272, 

2  B  T  =  4-  o'',oo6699. 

Nous  ne  pouvons  mieux  faire  qued'emprunter  encore  à  la  théorie 
cette  évaluation  si  délicate  :  alors,  en  l'associant  à  la  valeur  de  «,, 
que  les  observations  de  déclinaison  viennent  de  nous  donner,  nous 


300  ASTRONOMIE 

en  tirerons 

conséquemment 

(t  =  flj4-o",oo67  =  -h5o",4i47- 

Ce  résultat  surpasse  de  o'\  1 27 1  l'évaluation  du  même  coefficient 
qui  se  déduit  des  déterminations  de  Laplace ,  et  que  nous  avions 
supposé,  d'après  lui  y  devoir  être  So'',  2876*.  Mais,  quoique  la  diffé- 
rence conclue  ici  des  observations  soit  importante  en  elle-même , 
et  comme  élément  de  concordance  des  deux  catalogues,  il  est  essen- 
tiel de  remarquer  que  les  changements  qu'elle  peut  apporter  aux 
valeurs  de  Tangle  U,  oua  +  tf+aS  employé  au  calcul  de  nos 
termes  correctifs  des  déclinaisons  transportées,  ne  sauraient, à 
cause  de  l'excessive  petitesse  de  ces  termes,  avoir  aucune  influence 
de  quelque  importance  sur  leur  évaluation  absolue.  Nous  avons 
reconnu  que  cet  avantage  est  propre  aux  conditions  spéciales  dans 
lesquelles  se  trouvent  les  ascensions  droites  des  étoiles  que  nous 
avons  choisies  pour  termes  de  comparaison  ;  et  je  ne  saurais  trop 
insister  sur  cette  remarque. 

210.  Il  faut  maintenant  employer  à  un  usage  pareil  la  valeur 
de  la  constante  A  que  nous  avons  déduite  de  la  comparaison  dis 
ascensions  droites.  Pour  cela  il  faut  se  rappeler  que,  d'après  ia 
page  26 1 ,  sa  composition  conventionnelle  est 

A  =  a'  —  a',  4-  «I  -h  a , 
ce  (jui  donne 

«,  -h  w  r=  A  -f-  a ,  —  a'. 

On  pourrait  avoir  quelques  scrupules  sur  les  valeurs  que  nous 
avons  attribuées  à  ces  deux  termes  additionnels ,  parce  que  la  for- 
mule numérique  donnée  page  167,  d'où  nous  les  avons  déduites,  a 

été  calculée  d'après  Texpression  théorique  - — ^  j  en  prenant»! 

COS6>o 

égal  à  23®  28'  23" ,  au  lieu  de  23®  28'  1 8"  que  nous  adoptons  main- 
tenant d'après  Bessel.  Mais  ce  faible  changement  de  «o  est  ici  sans 
importance;  car,  en  recalculant  a'  avec  sa  nouvelle  valeur,  or* 
trouve 

a'  =  o",  20548  17^  —  o",  00026  5947  t\ 
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ce  qui  ne  diffère  de  rexpression  de  la  page  167  que  par  des  déci- 
males trop  éloignées  pour  que  Ton  en  puisse  répondre.  Aussi ,  en  y 
faisant  r=  -h  5  et  ^1  =  4-  5o ,  ce  qui  convient  aux  époques  de  nos 
deux  catalogues ,  il  en  résulte 

a'  =  -f- 1  ",02076 ,       a ,  =  H-  9'',6o92!i , 

et ,  par  suite , 

<  — a'=4-8",58846, 

résultat  presque  identique  avec  celui  que  nous  avions  employé. 
Ceci  étant  ajouté  à  la  valeur  trouvée  pour  la  constante  A ,  par  les 
observations  d'ascension  droite,  il  en  résulte 

a,  -h  «  =  0°  34'  39",  4759- 

Or,  d'après  la  page  255 ,  la  valeur  de  U|  +  <^  est  liée  à  celle  du  pro- 
duit/z^e,  par  la  relation  trigonométrique 

I  /  \  cos  «a  . 

laqueUe,  étant  renversée,  donne 

tanga^B=z  ?J_L_L_J. 

COS6>2 

L'arc  2CT9  est  seulement  égal  à  0^,01 2 18,  d'après  l'évaluation  que 

nous  en  avons  faite  /page  272.  A  ce  degré  de  petitesse ,  l'excès  de 
l'unité  sur  son  cosinus  n'influe  pas  sur  les  décimales  des  loga- 
rithmes fournis  par  les  Tablés  ordinaires.  Il  faut  donc  faire  ici  ce 
cosinus  égal  à  + 1  •  £n  outre,  d'après  les  valeurs  de  &>  et  6>i ,  formées 
tout  à  l'heure ,  on  a 

«,=:i.(ft)H-Wt)  =  23*»28'l8",OI24; 

arec  ces  données  on  trouve 

a,0=  I  i33",53oi ,      «2=  50^,3790. 

Alors,  opérant  sur  cette  valeur  de  a^y  comme  nous  l'avons  fait 
p.  299,  pour  son  analogue  tirée  des  observations  de  déclinaison  , 
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nous  en  déduirons  de  même  le  coefficient  principal  a,  parla 

relation 

qui  donnera  ici 

a = 5o",379o  4-  o",oo66g9  =  5o'%  885699. 

Cette  valeur  de  a  est  plus  petite  que  la  première,  de  0^,029.  Cepen- 
dant elle  surpasse  encore  deo'^^oi  celle  que  Bessel  a  définitivement 
adoptée  pour  la  même  époque ,  dans  les  Tabules  Regiomontanœ 
(Introduction  9  p.  v);  car  il  y  fait  le  coefficient  4  égal  à  5o"y'à']Siiy 
Tare  '^  étant  d'ailleurs  compté  pareillement  sur  Técliptique  du 
i®' janvier  1750,  à  partir  de  la  même  origine  équinoxiale  que  nous 
employons.  Pour  bien  voir  la  portée  de  ces  différences ,  et  apprê- 
ter aussi  le  degré  de  confiance  relatif  que  peuvent  mériter  nos 
deux  évaluations  9  il  faut  transformer  les  constantes  abstraites  en 
résultats  observables.  On  le  fera  en  se  rappelant  que  le  produit 
2  ^3  d  représente  >|;i  —  -^^  c'est-à-dire  l'arc  de  rétrogradation  totaly 
décrit  par  l'équateur  sur  Técliptique  de  1760,  dans  Fintervalle  des 
époques  prises  comme  limites.  Je  double  donc  nos  deux  valeurs 
de  ^3  6  ,  afin  de  mettre  cet  arc  total  en  évidence ,  et  je  complète 
les  éléments  de  la  comparaison  en  y  joignant  la  valeur  analogue 
qui  se  déduit  du  coefficient  de  Bessel.  On  obtient  ainsi  y  pour  les 
quarante-cinq  années  que  l'intervalle  embrasse  : 

Par  les  déclinaisons 4*, — ■>{;  =  2268",36i3 

Par  les  ascensions  droites +t  —  4^  =  2267",o6o2 

Excès  relatif  de  la  première  évaluation. .  -+-  i",3oi  i 

Le  même  arc  déduit  du  coefficient  de 
Bessel 2266",6o59 

Considérons  d'abord  les  deux  valeurs  conclues  de  nos  calculs. 
L'écart  total  qui  existe  entre  elles  est  si  petit ,  qu'il  semble  bien 
difficile  d*en  répondre ,  même  dans  la  différence  moyenne  des  dé- 
clinaisons observées ,  encore  plus  dans  la  différence  des  ascensions 
droites,  dont  la  détermination  absolue  n'est  pas  aussi  directe,  et 
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repose  sur  la  mesure  du  temps.  La  seconde  de  ces  valeurs  est 
presque  identique  à  celle  qui  résulte  du  coefficient  de  Bessel ,  le- 
quel aussi  {>eut  se  présumer  avoir  été  principalement  conclu  d^ob- 
servations  d'ascensions  droites.  Aux  difficultés  propres  que  présente 
h  détermination  de  ces  deux  coordonnées   il  faut  ajouter  que , 
pour  réduire  les  unes  et  les  autres  aux  valeurs  moyennes ,  consi- 
gnées dans  les  deux  catalogues  où  nous  les  avons  prises,  on  a  du 
les  dépouiller  des  petites  inégalités  à  courtes  périodes  qu'y  pro- 
duisent la  nutation  et  l'aberration ,  deux  phénomènes  dont  les 
lois  générales  sont ,  à  la  vérité,  bien  connues,  comme  nous  le  ver- 
rons plus  tard ,  mais  dont  les  constantes  numériques  comportent 
encore  quelques  légères  incertitudes ,  même  aujourd'hui.  On  ne 
lear  a  sans  doute  pas  attribué  des  valeurs  absolument  identiques 
dans  la  réduction  des  deux  catalogues ,  et  ils  ne  deviendraient 
rigoureusement  comparables  qu'après  qu'on  y  aurait  rétabli  cette 
identité,  par  un  calcul  nouveau ,  appliqué  individuellement  à  cha- 
cune des  observations  sur  lesquelles  ils  reposent ,   ou  au  moins  à 
celles  qu'on  en  voudrait  extraire.   C'est  pourquoi  j'ai  rapporté  les 
détails  des  épreuves  précédentes ,  dans  l'intention  d'offrir  aux 
lecteurs  le  type  complet  des   méthodes  qu'on  pourrait  appliquer 
à  des  éléments  de  comparaison  plus  perfectionnés ,  et  non  pas  avec 
la  prétention  ou  l'espérance  d'en  obtenir  des  résultats  qui  pussent 
être  prcîsentés  comme  définitifs.  A  ce  défaut  théorique  des  don- 
nées  premières  il   faut  ajouter  les  incertitudes  qu'y  jettent  les 
erreurs  occasionnelles  des  observations,  et  les  accidents  des  mouve- 
ments  propres,    lesquelles  rejaillissent  sur  la  détermination  du 
coefficient  rt,  et  que  Ton  ne  pourrait  espérer  d'y  détruire ,  ou  au 
moins  d'y  atténuer ,  qu'en  faisant  concourir  à  sa  recherche  un 
plus  grand  nombre  d'étoiles  que  nous  n'en  avons  ici  employées, 
avec  le  soin  de  les  choisir  toujours  dans  les  mêmes  conditions 
spécialement  favorables.  Mais  pour  effectuer  avec  tout  avantage 
un  pareil  travail,    il    conviendrait  de   choisir  comme   époque 
fondamentale  l'année  1800,  plutôt  que  1760,  afin  d'y  compren- 
dre aussi ,  à  des  distances  à  peu  près  égales,  les  observations  pos- 
térieures aux  deux  premiers  catalogues.    Or  les  nombres  que 
nous  venons  d'obtenir  sont  déjà  très-suffisamment  précis  pour  le 
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préparer,  en  les  transportant  au  i*'*' janvier  1800,  comme  nou- 
velle origine  du  temps  t ,  ce  que  je  ferai  dans  la  section  suivante. 
C'est  pourquoi  je  vais  seulement  ici  achever  d'éprouver  et  de 
confirmer  leur  justesse  par  une  dernière  application ,  qui  consis- 
tera à  les  introduire  dans  nos  formules  rigoureuses,  pour  trans- 
porter les  coordonnées  équatoriales  de  Pétoile  polaire ,  du  cata- 
logue de  Bradley  au  catalogue  de  Piazzi. 

211.  Nous  reportant  donc  aux  formules  préparatoires  de  la 
page  255»  il  faudra  premièrement  en  déduire  les  nouvelles  valeurs 
de  U|  +  tt ,  tti  —  a ,  et  ^,  qui  correspondent  aux  valeurs  rectifiées 
de  Oj  et  de  b»,  que  nous  voulons  maintenant  adopter.  J'effectue 
d'abord  ce  calcul  avec  la  valeur  de  a^  que  nous  avons  tirée  des 
ascensions  droites  :  alors  le,  -f-  <^  sera  tel  qu Viles  nous  l'ont  donné 
page  3oi;  c^est-à-dire  qu'il  faudra  prendre 

a,  -h  a  =  o«  34'39",4759. 

Quant  à  la  différence  Ui  —  u,  si  l'on  considère  son  expression  algé- 
brique établie  page  255  y  on  verra  que  les  seuls  changements 
sensibles  qu'elle  puisse  éprouver,  porteront  sur  son  coefficient  exté- 
rieur — ; —  ;  car  ils  seraient  inappréciables  dans  les  termes  cor- 

rectifs ,  qui  ne  contribuent  à  sa  valeur  totale  que  pour  0^,0001 12. 
Or,  d'après  l'expression  explicite  de  C ,  donnée  page  211,  sa  valeur 
est  proportionnelle  au  coefficient  d  qui  multiplie  la  première 
])uissance  du  temps  dans  ^'y  et  ce  même  coefficient  se  trouve  ici 
presque  égal  àa,»  leur  différence  2  0T  n'étant  que  o'^yOoâGgg. 
Donc, voulant  seulementlui  donner  pour  nouvelle  valeur  5o'^3857, 
au  lieu  de  5o'',2876  que  nous  avions  employé  d'abord,  d'après 
Laplace,   on  pourra,  vu  son  indétermination  première,  laisser 

le  rapport  —  tel  qu'il  était  primitivement ,  et  faire  seulement  varier 

M,  —  Uj  en  raison  inverse  de  la  nouvelle  valeur  que  nous  voulions 
attribuer  à  sin  wj.  Alors  le  calcul  s'eiïectuera  comme  il  suit  : 
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Ane.  valeur  de  w,  (p.  272),  23°28'2  3", 01 2...  logsinwj=  1,6002297 
Valeur  rectifiée  (  p.  3o i ),  23°28'  1 8",o  12.. .logsin ta, = i  ,6oo2o55 


0^00*00242 
Ancienne  évaluation  de 

tf,  —  tt  (p.  273),    --f- ii",i5oo8. . .  .log(a, — f«)=  1,0472780 

Évaluation  rectifiée  de  log  ( U|  —  i^  ) . . .  log  (  u  1  —  a )  =  i  ,047 8022 
ce  qui  donne,  en  nombres , 

w,  —  a  =r  -h  1 1  ",  1 5070 . 

Cet  élément  de  nos  calculs  n'éprouve  donc  qu'une  modification 
presque  insensible,  et  que  Ton  aurait  pu  considérer  à  priori 
comme  négligeable;  maisjen'ai  pas  voulu  le  faire,  afin  qu'on  vit 
bien  comment  des  rectifications  de  ce  genre  devront  y  être  intro- 
duites, dans  tous  les  cas  pareils,  où  Ton  ferait  seulement  varier  l'obli- 
quité b)2  antérieurement  adoptée.  Il  aurait  fallu  aussi,  à  la  rigueur, 
y  faire  un  autre  changement  très- petit ,  pour  l'approprier  à  la 
nouvelle  valeur  de  02  ;  mais  je  l'ai  négligé  dans  ces  premiers  cal- 
culs, destinés  seulement  à  des  vérifications  préparatoires.  Nous 
ne  l'omettrons  point  dans  les  calculs  définitifs. 

Connaissant  ainsi  Ui-hu  y  etUi  —  u^  nous  en  déduirons 

«,=o«i7'25",3i33        tt=o'»i7'i4",i626 
Nous  avons  en 
outre(p.  3oi). . .  a\=  -4-    9" ,6092         «'=      H- i", 0208 


UenrésulteradoncM,— a,=:o"i7'i5'',7o4i  aH-a'=o°i7'i5",i834 

a' +  If  est  l'arc  constant  qui  s'ajoute  aux  ascensions  droites  pri- 
mitives a  ,  sous  les  signes  trigonométriques ,  dans  Texpresûon  des 
coordonnées  équatoriales  transportées  par  nos  deux  développe- 
ments. Son  évaluation  actuelle  surpasse  de  n"  celle  que  nous 
avions  admise  dans  nos  premiers  calculs.  Ainsi  l'arcU,  oua  4-  a'-f-  u, 
a  été  employé  alors  avec  une  valeur  trop  faible  de  cette  même 
quantité ,  pour  former  les  termes  correctifs  qui  s'ajoutent  aux  ré- 
T.  IV..  20 
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sultats  immédiats  des  observations ,  dans  les  égalités  d^où  nos  éva- 
luations '  des  constantes  A  et  ^  ont  été  déduites.  Mais  le  choit 
dés  étoiles  ique  hous  avons  fait  concourir  à  cette  détermination 
rendait  ces  termes  tellement  petits ,  qu'un  changement  de  cet 
ordre  dans  Parc  U  n'y  produirait  que  des  différences  inappréciables 
aux  observations ,  ou  qui  se  confondraient  avec  leurs  erreurs.  ÎPar 
conséquent,  il  serait  inutile  de  recommencer  les  calculs  pour  en 
tenir  compte  ;  surtout  n'ayant  ici  pour  but  que  de  nous  procurer  des 
éléments  de  transport  assez  assurés,  et  déjà  assez  exacts,  ponr 
qu*on  puisse  ultérieurement  leur  appliquer  des  rectifications  défi- 
nitives 9  fondées  sur  des  épreuves  du  même  genre ,  mais  plus 
générales  que  celles-là  (*). 

SIS.  XJii  autre  élément  de  nos  nouveaux  ieàlculs  devra  être  la 
constante  A  ou  a, — a ,  -h  w -f-  a,.  Mais  le'  coefficient  vr^ ,  (jue  nous 
employons  ici,  à  été  conclu  de  cette  constante  tfaêitie,  telle  que  les 
observations  d'ascensions  droites  nous  rdiit  donnée  page  295.  U 
faudra  doi]c  lui  attribuer  ici  "cette  même  valeur,  c'est-à-dire 

prendre 

A=:o»34'3o'S8874. 

'  215.  Enfin  il  nous  faut  aussi  calculer  la  nouvelle  valeur  de  l'an- 
gie^,  corrèspondàioiteàux  mêmes  modifications  de  ses  éléinentsdéter- 
minatifs.  Nous  avons  pour  cela,  dans  les  pages  256  et  257,  deux  for- 
mules  :  rùnè  donne  Ung  7  q  en  fonction  de  l'obliquité  iubyenne  wj, 
et  des  arcs  u,  ^i,  déjà  calculés;  l'autre  fait  trouver  logsin^^  par 
ses  éléments  immédiats.  Inappliqué  d'abord  la  première,  et  j'en 

déduis 

log  q = 2,9556658,      q  =  902",9543. 

(*)  Si  Ton  veut  constater  matériellement  la  vérité  de  Passertion  émise 
<lan8  ce  paifagraphe,  il  n'y  a  qu'à"  îen^ faire  T^preuve  ïur  a  de  la  Vlérgfe,  qui , 
entre  toutes  les  étoiles  employées  à  la  détermination  de  A,  se  trouve  avoir 
le^  terine-  correctif  le  plus  fort ,  comme  on  le  voit  dans  le  tableau  de  la 
page  2q5.  Si  l'on  recommence  le  calcul  de  co  terme  d'après  son  expression 
ai{]|ebrique,  avec  les  nouvelles  valeurs  de  a'  +  u  et  de  q  ici  obtenues,  on 
trouvé  qu'il  s'^accroît'sèileiiient  de -f-o*';()g7i  encore' cette  jiêtito  ail^hieiita- 
tibn  àuraii>elle  été  pr^quë  iotaléineïit  cdtnpebsée'da^s  la'valeur  mciyemie 
dp  A,  si  ^'on  avait  pu  y  faire  concourir  la  4®  di|  Dragon,  dont  le  terme  cor- 
rectif aurait  éprouvé  un  accroissement  presque  égal ,  mais  de  signe  opposé. 
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Gomme  vérification,  j'emploie  ensuite  la  seconde  formule.  La  valeur 
de  log^,  qui  en  résulte,  se  trouve  moindre  d^une  seule  unité  sur 
la  dernière  décimale ,  ce  qui  donnerait  ^  plus  faible  de  o% 0002. 
La  différence  est  inappréciable  aux  observations  ;  elle  tombe  dans 
les  limites  d'erreur  que  comporte  inévitablement  l'emploi  des  Ta- 
bles logarithmiques  à  sept  décimales ,  et  sa  petitesse  prouve  que 
tous  les  calculs  antérieurs  ont  été  correctement  efTectués.  La  valeur 
de  l'angle  ç,  ainsi  obtenue ,  est  de  o'^,52  plus  petite  que  celle  qui 
nous  a  été  immédiatement  donnée  par  les  déclinaisons,  page  297 . 
Cela  tient  à  ce  que,  dans  notre  calcul  actuel,  nous  la  déduisons  du 
coefficient  a^^  établi  sur  la  comparaison  des  ascensions  droites;  elle 
portera  donc  l'empreinte  de  cette  origine  dans  les  applications 
ultérieures  auxquelles  nous  remploierons ,  et  il  faudra  nous  en 
souvenir. 

214.  J'effectue  maintenant  des  déterminations  pareilles  avec  le 
coefficient  a^  que  nous  avons  conclu  des  observations  de  déclinai- 
son. Il  faudra  alors  employer  l'angle  ^,  tel  que  ces  observations 
nous  l'ont  donné  page  297  ,  c'est-à-dire  prendre 

^  =  -|-9o3",4742. 

Nous  reportant,  comme  tout  à  l'heure,  aux  formules  préparatoires 

delà  page  255,  je  remarque  de  même  que  le  rapport  —ne  se  trou- 

vera  pas  sensiblement  modifié  par  l'emploi  de  la  nouvelle  valeur 
attribuée  au  coefficient  a^,  parce  que  le  coefficient  c,  d'après  sa 
composition  théorique,  variera  presque  exactement  dans  la  même 
proportion.  La  valeur  de  l'angle  0)3  9  qui  entre  dans  ces  formules, 
sera  d'ailleurs  la  même  que  dans  le  calcul  précédent.  Ainû  la  valeur 
de  a,  —  tt  sera  pareille ,  c'est-à-dire  qu'il  faudra  prendre ,  comme 
dans  la  page  3o5, 

tt,  —  w  =  -|- ii",i5o7. 

H  ne  restera  donc  à  trouver  que  {<(  +  «.  On  le  calculera  par  la 
formule 

COScOî 


tangi(«.  +  «)=^^^^^un^«.ô, 


20. 
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en  prenant,  comme  ci-dessus , 

w,  =  23«28'l8",OI2,     et     Û',0=:ll34",l8o63. 

La.valeur  de  AjO  est  celle  qui  nous  a  été  donnée  par  les  observa- 
tions de  déclinaison,  page  299.  De  plus,  ici ,  comme  dans  nos  cal- 
culs préparatoires ,  Tare  2cT©  sera  tellement  petit,  que  son  cosinus 
pourra  être  fait  égal  à  4- 1 .  Avec  ces  éléments  on  trouve 

Cette  somme,  combinée  avec  la  différence  a, — «,  donne  sépa- 
rément 

w,=o*»i7'25",9i2o ,      «=o**i7'i4",76i2. 

Nous  avons  trouvé  d'ailleurs,  p§ige  3o  i , 

a'=:  -f-I ",02076,         a,  =r  -f- 9^,60922  , 

et,  par  suite, 

«;_«'==  4. 8",58846. 

a'  et  a,  expriment  le  déplacement  du  point  équinoxial ,  dans  le 
sens  des  ascensions  droites,  depuis  1 760  jusqu'aux  époques  res- 
pectives des  deux  catalogues,  tel  que  le  donnent  les  formules  théo- 
riques de  Laplace.  On  a  ainsi  tout  ce  qui  est  nécessaire  pour 
calculer  les  deux  autres  éléments  de  nos  formules  de  transport , 
«I  —  a , ,  «  -h  a'  et  A  ;  cette  dernière  constante  ayant  pour  expres- 
sion littérale 

On  obtient  alors 

«,— a,=:0°17'l6",3028,         tt-|-a'ac:0*'l7'l5'',7820, 

A  =  oo34'32",o847. 

La  comparaison  de  ces  nombres  avec  ceux  que  les  observations 
d'ascensions  droites  nous  avaient  fournis ,  découvre  avec  évidence 
comment,  et  en  quel  rapport,  les  changements  apportes  au  coef- 
ficient principal  de  la  précession  ^J^  réagissent  sur  les  valeurs  des 
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coordonnédséquatoriales,  transportées  par  le  calcul  d^ine  époque  à 

une  autre.  Ici  ce  coefficient  était  5o'^,4  ' 4? -^^°^^^pi*^^^^^^^^l<^u^ 
il  était  5o", 3857.  Nous  l'avons  donc  augmenté  de  o",029.  Voyons 
ce  qui  en  est  résulté.  Premièrement  l'arc  a'-f-  u  se  trouve  accru 
de  o'^jSgSô.  Ainsi  la  même  augmentation  se  communique  à  l'arc  U 
ou  a  +  cn'-^Uy  qui  entre  sous  les  signes  trigonométriques  dans  nos 
formules  de  transport ,  tant  approximatives  que  rigoureuses.  Mais, 
à  moins  que  tang  d  ne  soit  excessivement  considérable,  cela  n^aura 
pas  d'influence  sensible  sur  les  coordonnées  transportées.  L'an- 
gle qy  qui  est  un  autre  élément  de  nos  formules,  est  aussi  accru;  il 

devient  9o3",474^  •  ^"  ^^^^^  ^®  ^'^"^^^^  >  c©  q"i  le  rend  plus 
fort  de  o",5i99.  En  jetant  les  yeux  sur  les  expressions  dévelop- 
pées de  la  page  262 ,  on  voit  que  cette  augmentation  se  reportera 
intégralement  sur  les  déclinaisons  calculées  des  étoiles ,  pour  les- 
quelles l'angle  U  ou  «  -f-  a'-f-  u  approchera  d'être  égal  à  o<^ou  1 80". 
Sur    les    ascensions  droites    au   contraire  ,    elle  acquerra  son 
maximum  d'influence  lorsque  l'arc  U  approchera  de  90°  ou  de  270*'; 
et  sa  valeur  s'y  montrera  même   agrandie  lorsque   le  facteur 
tangflf  surpassera  ±1 ,  ce  qui  aura  lieu  pour  toutes  les  étoiles  dont 
la  déclinaison,  boréale  ou  australe,  excédera  45^.   Enfin ,  la  con- 
stante A,  qui  était  primitivement  supposée  égale  à  o**  34'3o'',88749 
devient,  par  Taugmentation  du  coefficient  rt,  o°34'32",o847,  plus 
forte  de  i",i973.  Cette  augmentation  se  reportera  entière  sur 
toutes  les  ascensions  droites  a  1,  transportées  par  le  calcul.  Consé- 
qoemment,  si  Ton  n^a  pas  de  raisons  péremptoires  pour  décider  ici 
laquelle  des  deux  valeurs  de  a  est  préférable,  soit  celle  qui  se  con- 
clut des  ascensions  droites,  soit  celle  qui  se  conclut  des  déclinaisons, 
les  différences  que  l'on  trouvera  entre  les  coordonnées  des  mêmes 
étoiles ,  transportées  par  le  calcul ,  d^.après  l'une  ou  diaprés  l'autre , 
exprimeront,  pour  chaque  étoile,  les  incertitudes  inhérentes  à 
ces  déterminations,  dans  Tintervalle  de  temps  que  le  transport 
embrasse ,  et  qui  est  ici  de  quarante-cinq  années  pour  les  catalo- 
gues de  Bradiey  et  de  Piazzi.  Si,  au  contraire,  on  se  hasarde  à  faire 
un  choix  qui  ne  serait  pas  complètement  assuré  ,  les  discordances 
que  l'on  trouvera  entre  les  résultats  calculés  paraîtront ,  à  tort , 
attribuables  aux  erreui*s  des  observations  ou    à  des  accidents  de 
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mouvements  propres  ;  et ,  dans  les  deux  cas ,  on  risquera  de 
prendre  les  inexactitudes  des  calculs  ,  pour  des  phénomènes 
réels. 

S 15.  Ces  préparations  étant  faites,  je  prends,  dans  les  Fanda- 
menta  Astronomiœ  de  Bessel ,  page  3o4 ,  les  coordonnées  équa- 
toriales  moyennes  de  rétoile  polaire,  au  i*' janvier  1755,  telles 
qu'il  les  a  déduites  des  observations  de  Bradley.  H  a  trouvé  ainsi, 
pour  cette  époque , 

«=  io«55'34",38,        £/=4-87«59'4i",i2. 

A  la  fin  de  ce  même  ouvrage,  page  3^5 >  Bessel  dit  que,  pour 
réduire  à  l'époque  commune  de  i  ^55  les  diverses  observations 
de  Bradley,  d^où  l'ascension  droite  a  est  déduite,  il  a  donné  à  la 
constante  de  la  nutation,  une  valeur  qui  parait  être  trop  forte, 
d'après  une  nouvelle  détermination  qu'en  a  faite  Lîndenau;  et,  en 
adoptant  cette  rectification ,  il  trouve  que  a  doit  être  augmenté 
de  10^^,575.  Mais ,  par  des  discussions  ultérieures ,  les  astronomes 
ont  été  généralement  conduits  à  reconnaître  que  la  constante  de 
Lindenau  est  notablement  trop  faible  ;  et  l'évaluation  moyenne 
qui  résulte  de  leurs  calculs,  se  rapprochant  davantage  de  celle 
que  Bessel  avait  d'abord  employée,  donnei"ait  seulement  6", 798 
pour  la  correction  additive  que  sa  première  détermination  de  a 
exige.  Toutefois,  ne  voulant  ici  qu'éprouver  nos  formules  de 
transport,  je  les  appliquerai  immédiatement  à  cette  première 
valeur  de  a ,  non  corrigée,  sauf  à  introduire  plus  tard ,  dans  les 
résultats  que  nous  obtiendrons ,  les  conséquences  de  rectifications 
qu'on  y  voudrait  faire. 

216.  Conformément  à  ce  ^ui  a  été  établi  page  248,  il  faut  d'abord 
former  deux  quantités  auxiliaires  e ,  ^1 ,  dont  les  >expressions 
analytiques  sont  respectivement 

e  =  cosU sinçr — 2 tang<fsin  * fy,  tf|=tangrfsin^-f-2  cosU  sîn  '  \q. 

Là  lettre  U  représente  par  abréviation  l'arc  a  -f-«'  -h  a.  Ces  denx 
quantités  étant  calculées,  on  obtiendra  les  coordonnées  trans- 
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portées  ^i,  ^i,  par  les  deux  égalités  suivantes  : 

tangi(e/.  —  d)=  H ^, 

i-|-[i  —  2«taDg<f — è^y 

•   .     •  Il 

Cl  sin  U 


tang  (/i,  — <i  —  A)  = -+- 


I  —  <?,  cos  U 


S 17.  J'effectue  d'abord  ces  calculs ,  avec  les  éléments  de  trans- 
port que  nous  avons  déduits  des  observations  d'ascçpsiops  droities, 
pages  3o5  et  3o6.  On  aura  alors 

a'  +  «=z:ooi7'i5%i834,  A=o«34'3o",8874,  ^=:902",9543. 

Le  premier  étant  ajouté  à  la  valeur  donnée  de  a ,  il  en  résulte 

U=iiM2'49%563. 

Avec  ces  éléments  je  trouve 

log  e  =  3,6042679 ,        log  ^,  =  1 ,0970499  ; 

les  logarithmes  desin^etde  sin-;^,  qui  «entrent  dans  la  compo- 
sition de  ces  valeurs,  s'obtiennent  très-commodément  par  l'artifice 
arithmétique  expliqué  tome  III ,  page  64*  Je  l'emploie  générale- 
ment, dans  ses  deux  applications,  tant  directe  qu'inverse  pour 
tous  les  arcs  moindres  que  i^,  et  je  ne  répéterai  plus  cette  remar* 
qae.  La  suite  du  calcul  donne 

IogtangY(e/,—rf)==  3,3306454»  *og  tang  (a,— a— 4.)=2,44273i  3; 

d'où  je  tire 

rf,  —rf=  -t-  o°4'43",2828,    «,— «  —  A= -h  io35'i5",38i5. 

U  ne  reste  plus  qu'à  dégager  </(  et  ai ,  en  mettant  pour  d,  a  et  A 
leurs  valeurs  qui  sont  données.  On  obtient  ainsi  les  résultats  sui- 
vants ,  au-dessous  desquels  je  place  leurs  analogues ,  tirés  du  cata- 
logue de  Pi^zsi  : 
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Coordonnées  équatoriales  moyennes  de  la  polaire  ^ 

au  i^^  janvier  1800. 

D'après  le  calcul rf,  =  88«i4'2il'',4o3     a,  =  i3«5'2o",6489 

D'aprèsl'observation.  d,  =  88»i4'24'%3         a,  =  i3«6'i9",5 

Excèsderobservation  —  o",io3  4-  68",85n 

218.  Avant  de  discuter  ces  différences ,  il  faut  s'assurer  que  les 
calculs  ont  été  effectués  sans  erreur  y  et  avec  une  précision  suffi- 
sante. J'emploie ,  pour  cette  épreuve ,  la  relation  subsidiaire 

,/^        ^^       C0SJ(U,-hU)^        , 
Ung|(^.-^./)=^^^-|^_^^jtangi,. 

U  et  ^  sont  des  éléments  du  calcul  que  nous  venons  d'effectuer. 
Il  nous  a  fait  connaître  la  valeur  de  ^i ,  et  nous  avons  formé  celle 
de  Ui  —  a\  y  page  3o5.  Rien  ne  nous  manque  donc  pour  calculer 
Fangle  U| ,  d'après  son  expression  algébrique 

U|=a,  —  «i-l-a,. 

En  substituant  ces  données  dans  le  second  membre  de  l'équation 
précédente,  le  logarithme  de  tang-j(^i  —  e/ )  se  retrouve  tel  qu'on 
l'avait  obtenu  antérieurement  par  le  calcul  direct ,  sauf  une  dimi- 
nution d'une  seule  unité  sur  sa  septième  décimale ,  accident  dont 
on  ne  peut  répondre  après  une  longue  suite  d'opérations ,  quand 
on  emploie  les  Tables  usuelles.  Cette  différence  n'a  aucune  impor- 
tance ,  car  elle  ne  diminuerait  dx  —  d  que  de  o",ooo2. 

219.  L'exactitude  de  nos  calculs  numériques  étant  ainsi  con- 
statée, il  faut  en  comparer  les  résultats  aux  observations.  La  diffé- 
rence qu'ils  nous  offrent  entre  les  valeurs  de  di  est  insignifiante  : 
ni  l'un  ni  l'autre  observateur  ne  pouvait  répondre  de  quantités 
si  petites;  et  un  accord  si  proche  ne  peut  même  être  considéré 
que  comme  fortuit.  L'écart  entre  les  ascensions  droites  a, ,  cal- 
culées et  observées,  sort,  au  contraire,  des  limites  d'erreurs  sup- 
posâmes dans  les  observations  des  deux  époques,  qui  d^ailteurs  ont 
été  nombreuses,  et  concordantes  de  beaucoup  plus  près  entre 
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elles.  Il  nous  présente  donc  un  résultat  complexe,  dans  lequel 
entrent  à  la  fois  ces  erreurs;  celles  aussi  que  peuvent  comporter 
les  éléments  théoriques  employés  pour  transporter  Tétoile  par 
le  calcul  ;  puis  enfin  les  déplacements  propres  qu^elle-méme  a  pu 
éprouver,  tandis  que  nous  la  supposons  absolument  fixe.  Mais  de 
ces  trois  causes  supposables,  la  deuxième,  qui  appartiendrait  aux 
éléments  théoriques,  s'appréciera  déjà  mieux,  quand  nous  aurons 
effectué  la  même  épreuve,  avec  les  constantes  numériques  déduites 
des  observations  de  déclinaison.  Car,  reposant  sur  des  données 
entièrement  différentes  des  premières,  si  elles  donnent  des  résul- 
tats pareils ,  cette  conformité  en  offrira  la  confirmation  mutuelle  , 
puisque  leur  complète  indépendance  exclut  toute  probabilité 
qu'elles  s'accordassent  dans  leurs  erreurs. 

220.  Pour  ce  second  calcul ,  les  éléments  du  transport  seront 

«,  — a',=r0°I7'l6",3028,         Il -h  a' =r0°I7'l5'',7820; 

A  =  oo  34'32'',o847 ,  q  =  9o3",4742. 

Le  deuxième,  étant  ajouté  à  Tascension  droite  primitive  a ,  donne 
l'arc  U  ou  fl  -+-  a'  -f-  Il ,  qui  aura  ainsi  pour  valeur 

U  =  II«I2'5o",l62. 

Avec  ces  données  je  trouve  d'abord 

log  e  =  3,6o45oo5 ,      log  er,  =  1 ,097  2998. 
De  là  je  déduis 

logtang|(rf,— ^)=:3,33o8943,  logtang(û,— n— A)=i,443o224; 
et,  par  suite, 

rf,— rf=+o«i4'43",789o,    n,  — II— A  =  -+-i°35'i9",2i2i. 

Alors ,  en  dég^eant  d^  et  1/,  on  obtient  les  résultats  suivants ,  au- 
dessous  desquels  j'écris  encore  leurs  analogues  tirés  du  catalogue 
de  Piazzi  : 
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Coordonnées  équatoriales  moyennes   de   la  polaire , 

au  i^^  Janvier  1800. 

D'après  le  calcul d,=z  88»i4'24">909  a,=z  i3«5'a5'',6768 

D'après  robservation. .  d,  =  88«>i4'3i4",3      a,  ==  1 3»6'  19^,5 

Ex^ès  de  robservaJjpn .  —  o",6o9  -h  53",8232 

Pour  appliquer  ici  l'équation  de  vérification  subsidiaire,  je 
forme  comme  précédemment  la  valeur  delJi,  qui  convient  à  ce 
nouveau  cas  »  et  j'effectue  le  calcul  avec  les  données  nouvelles.  Le 
logarithme  de  tangy  (di  —  d)  se  retrouve  le  même  que  par  le  cal- 
cul direct,  sans  aucune  différence  nun^érique,  même  dans  sa 
septième  décimale.  Ainsi  toutes  les  opérations  intermédiaires  ont 
été  correctement  faites,  et  les  coordonnées  transportées,  quelles 
fournissent ,  sont  des  conséquences  fidèles  des  données  adoptées. 

221.  Ces  dernières  évaluations  ne  diifèrent  ^es  premières  que 
par  des  quantités  dont  les  observateurs  des  deux  époques  ne  pou- 
vaient  pas  répondre.  Maintenant,  si  l'on  considcreque  les  éléments 
théoriques  employés  pour  les  obtenir  ont  été  établis  par  deux 
voies  indépendantes  l'une  de  l'autre ,  sur  des  étoiles  nombreuses , 
tout  autrement  situées,  dont  ils  reproduisent  pareillement  les  posi- 
tions dans  des  limites  d'erreurs  attribuables  aux  observations, 
ainsi  qu'aux  accidents  des  mouvements  propres  ;  si  l'on  remarque 
enfin  que  le  même  accord  se  retrouve ,  dans  ces  mêmes  limites , 
pour  toutes  les  autres  étoiles  auxquelles  on  veut  les  appliquer , 
comme  on  peut  faire  l'épreuve  sur  une  quelconque ,  ou  sur  un 
grand  nombre  prises  au  hasard ,  on  devra  conclure  de  tout  cela 
que  nos  formules  de  transport  représentent ,  sinon  rigoureusement; 
au  moins  avec  une  très-grande  approximation,  les  variations 
générales,  que  les  déplacements  simultanés  de  l'équateur  et  de 
récliptique  auraient  dû  produire  dans  les  coordonnées  angu- 
laires d'étoiles  absolument  fixes ,  et  observées  sans  aucune  erreur. 
Ainsi  les  résultats  de  ces  formules  étant  comparés  aux  positions 
individuellement  observées,  nous  donnerons,  par  différence, 
avec  une  approximation  du  même  ordre,  la  somme  des  effets  pro- 
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duits  par  les  erreurs  d'observation  et  par  les  accidents  des  mou- 
vements propres  ;  deuïx  sortes  de  perturbations ,  les  unes  appa'- 
renles ,  les  autres  réelles  ,  qu'il  ne  nous  restera  plus  qu'à  tâcher 
de  séparer. 

2!i2.  Reprenons ,  sous  ce  point  de  vue,  Texamen  des  nombres 
que  nous  venons  d^obteûir  pour  Tétoile  polaire.  La  déclinaison  £/,, 
donnée  par  notre  second  calcul  y  diffère  de  l'observation  un  peu 
plus  que  la  première ,  et  dans  le  même  sens.  Mais  l'écart  est 
encore  trop  petit ,  pour  que  Ton  puisse  décider  sans  incertitude 
s'il  ne  serait  pas  dû  en  partie  ,  ou  en  totalité ,  aux  erreurs  con- 
stantes des  instruments  employés ,  à  quelque  différence  dans  le 
mode  de  pointage  des  deux  observateurs ,  à  la  diversité  des  Tables 
de  réfractions  et  des  thermomètres  qu'ils  employaient  ;  aux  iné- 
galités des  corrections  théoriques ,  par  lesquelles  les  deux  sys- 
tèmes d'observations  ont  été  ramenés  à  leur  époque  moyenne.  La 
différence  entre  les  ascensions  droites  a i ,  calculée  et  observée,  con- 
serve aussi  le  même  sens  que  dans  le  premier  calcul  ;  mais  elle  se 
trouve  moindre  de  5".  Il  faudrait  encore  en  retrancher  io",575  ^ 
si  Ton  appliquait  à  Tascension  droite  a  la  constante  de  la  nuta- 
tion  que  Bessel  avait  définiment  admise  ;  mais  avec  celle  qu'on 
préfère  aujourd'hui ,  cette  réduction  serait  seulement  de  6", 798  , 
comme  je  l'ai  annoncé  plus  haut.  En  supposant  celle-ci  préfé- 
rable, et  rappliquant  à  l'excès  moyen  résultant  de  nos  deux  cal- 
culs qui  est  4- 56", 337  ,  il  resterait  4- 49''>539  pour  le  mouve- 
ment propre  de  l'étoile  en  ascension  droite  pendant  45  années , 
ce  qui  ferait  par  chaque  année  ,  en  moyenne ,  -f-  1'^, loi .  Mais 
cela  supposerait  que  l'excès  obtenu  est  entièrement  réel.  Or,  indé- 
pendamment des  causes  générales  d'erreurs,  inhérentes  aux  instru'- 
ments  ou  aux  réductions  théoriques ,  qui  ont  pu  affecter  les 
déterminations  absolues  des  deux  époques ,  la  mesure  des  ascen- 
sions droites  est  spécialement  sujette  à  une  incertitude ,  prove- 
nant de  l'inégalité  de  la  sensation  physique,  d'après  laquelle 
divers  observateurs  apprécient  l'instant  de  chaque  passage  aux  fils 
verticaux  des  réticules.  Car,  entre  des  observateurs  également 
habiles ,  opérant  avec  le  même  instnunent ,  il  se  produit  ainsi  des 
différences  absolues,  qui,    pour  l'ascension  droite  de  l'étoile 
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polaire ,  s^élèvent  jusqu^à  près  de  i3"  en  arc  ^*K  Si  quelque  iné- 
galité de  ce  genre  a  existé  entre  les  auteurs  de  nos  deux  catalogues^ 
comme  il  est  très-naturel  de  le  croire ,  nous  ne  pouvons  plus 
aujourd'hui  en  dépouiller  leurs  résultats ,  et  nous  en  reportons 
nécessairement  Teffet  dans  Févaluation  du  mouvement  propre , 
avec  la  somme  de  toutes  leurs  autres  erreurs.  Mais  il  faut  du  moins 
ne  pas  méconnaître  combien ,  à  de  tels  degrés  de  petitesse ,  la  me- 
sure de  ces  mouvements  est  douteuse.  Cela  deviendra  bien  plus 
évident  encore ,  dans  le  cas  actuel ,  lorsque  le  mouvement  en 
ascension  droite  y  qui  est  ici  exprimé  par  un  arc  équatorial ,  aura 
été  reporté  sur  le  parallèle  de  Tétoile  ,  comme  nous  le  ferons  tout 
à  rheure  ,  pour  connaître  Tare  de  grand  cercle  qui  mesurerait  son 
déplacement  réel.  Mais  il  vaudra  mieux  appliquer  d'abord  cette 
épreuve  à  quelque  autre  étoile  y  pour  laquelle  ce  phénomène  soit 
plus  sensible  y  et  nous  montre  le  maximum  de  grandeur  qu'on  lui 
voit  atteindre. 

S25.  De  toutes  les  étoiles  jusqu'à  présent  observées,  celle  dont 
le  mouvement  propre  a  été  trouvé  le  plus  considérable  est  la 
61^  de  la  constellation  du  Cygne.  Ce  numéro  d'ordre  est  edui 
qu'elle  porte  dans  le  catalogue  de  Flamsteed  ,  dont  les  dési- 
gnations ,  tant  littérales  que  numériques ,  ont  été  généralement 
conservées  par  les  astronomes  y  comme  étant  attachées  aux  plus 
anciennes  déterminations  que  Ton  puisse  appeler  précises.  Cette 
étoile  de  cinquième  ou  sixième  grandeur  se  voit  toujours  accom- 
pagnée par  une  autre  plus  petite,  qui,  en  1765,  était  séparée 
d'elle  par  un  arc  de  grand  cercle  égal  à  ig",655 ,  d'après  les  coor- 
données relatives  que  leur  assigne  le  catalogue  de  Bradley. 
En  1800,  selon  les  valeurs  que  leur  donne  Piazzi^  cette  distance 
aurait  été  moindre,  seulement  égale  à  i4'',55o.  Mais  ce  rapproche- 
ment, s'il  est  réel ,  a  coexisté  avec  un  mouvement  de  transport 
de  même  sens  pour  les  deux  étoiles,  et  bien  autrement  considé- 
rable; car,  en  l'évaluant  pour  la  principale,  il  s^est  élevé  à  229",o8 


(*)  Observations  de  MM.  Struve  et  Preuss,  à  Dorpat ,  comparées  et  dis- 
cutéos  par  M.  F.  Peters,  dans  un  travail  sur  la  nutation  ,  inséré  au«  Mé- 
moircs  de  Pétersbourg  pour  18)2,  pages  Sel 6. 
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d'arc  de  grand  cercle,  pendant  le  même  intervalle  de  temps.  Il  7  a 
donc  lieu  de  croire  que  ces  deux  étoiles  composent  un  système 
soumis  à  des  attractions  mutuelles  ,  dont  le  centre  de  gravité  se 
déplace  progressivement  dans  l'espace  suivant  des  lois  encore 
inconnues.  Mais  nous  pouvons  du  moins  constater  indubitablement 
les  faits  que  je  viens  d'énoncer  ;  et  ce  sera  une  application  de  nos 
formules  qui  servira  de  type  dans  tous  les  cas  pareils. 

224.  Je  considère  d'abord  Tétoile  principale  de  ce  système. 
Selon  le  catalogue  des  Fundamenta  ,  ses  coordonnées  équaloriales 
avaient ,  en  1755  ,  les  valeurs  suivantes  : 

«  =  3i3«59'io",6,     rf=r4-37»33'29",7  ; 

transportons-les  sur  le  ciel  de  1800 ,  par  les  formules  générales  que 
nous  avons  établies  pour  les  étoiles  supposées  fixes.  Diaprés  les 
vérifications  que  nous  en  avons  faites,  la  différence  qui  se  trouvera 
entre  les  résultats  ainsi  obtenus  et  les  valeurs  assignées  par  Piazzi 
nous  donnera  très-approximativement  les  effetsdu  mouvement  pro- 
pre, affecté  des  seules  erreurs  que  comportent  les  observations 
comparées.  Dans  les  limites  où  la  déclinaison  d  est  ici  restreinte , 
ce  transport  s'opérera  très- exactement  par  les  expressions  approxi- 
matives de  la  page  262.  Je  l'effectue  donc  ainsi,  en  y  employant 
successivement  les  deux  systèmes  de  valeurs  obtenus  plus  haut 
pour  les  constantes  a'  +  <« ,  A ,  7 ,  et  dont  nous  avons  fait  l'appli- 
cation à  la  polaire.  Je  trouve  alors  les  résultats  suivants,  dans 
lesquels  je  présente  d'abord  les  termes  correctifs  isolés  les  uns  des 
autres,  afin  de  montrer  le  progrès  de  leur  atténuation. 

1°.  Par  les  constantes  conclues  des  observations  d'ascensions 
droites  : 

a— fl-HA— 497",i4i9— o",9879— i",i682=fl-»-o«26'ii",5864, 
f/,=rf-H63o^34I44-o",779I=rf-^o«Io'3l"l2o5; 

2^.  Par  les  constantes  conclues  des  observations  de  déclinaison  : 

£i»=a+A+497"4267— o",989o— i",i696=«4-o°26'i2",4994 
rf,=rr/+63o'',7o68+o",78oo=:rf-(-o»io'3i",4868. 
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Maintenant  que  ces  deux  systèmes  de  valeurs  n*ont  plus  besoin 
que  d'être  complétés  par  l'addition  de  quantités  communes ,  on 
voit  qu'ils  donneront  des  résultats  à  peine  différents.  Ne  voyant 
pas  de  motifs  de  préférence,  je  prends  la  moyenne  entre  les  déter- 
minations analogues,  et,  achevant  de  les  réduire  en  nombres, 
j'établis  la  comparaison  suivante  : 

Coordonnées  équatoriales  moyennes  de  la  6i*du  Cygne, 

au  i*^  janvier  1800. 

D'après  le  calcul..  rf,=-f-37»44'  i">oo36  fl,=3i4«25'22",&î44 

D'après    l'observ. 
(catal.dePiazad).   £f,=4-37°46'27",5  a,=3i4«29'  5",4 

Excès  de  l'observ.  -4-     i46",4964  "*-     222"^7556 

Les  différences  que  nous  trouvons  ici  entre- les  coordonnées 
calculées  et  les  coordonnées  observées  dépassent  considérable- 
ment les  erreurs  supposables  dans  les  observations,  ainsi  que 
dans  les  évaluations  des  constantes  théoriques.  Elles  décèlent  donc 
un  mouvement  propre  indubitable  de  l'étoile,  tant  en  ascension 
droite  qu'en  déclinaison  :  si  l'on  faisait  abstraction  des- deux  genres 
d'erreurs  qui  peuvent  y  être  mêlées ,  et  que  l'on  suppose  ce  mou- 
vement uniforme  ,■  supposition  approximativement  applicable  à 
toutes  les  quantités  qui  varient  très- lentement,  son  amplitude 
annuelle,  dans  l'intervalle  de  1 766  à  1800,  aura  dû  être  la  45'  par- 
tie de  ces  variations  totales;  c'est-à-dire 

En  déclinaison -f-  3", 2554  > 

En  ascension  droite -f-  4''595oi. 

82o.  Pour  avoir  une  juste  idée  du  déplacement  que  l'étoile  a 
ainsi  éprouvé ,  il  faut  le  mesurer  par  l'arc  du  grand  cercle  qui 
joint  sa  position  finale  observée  à  celle  que  le  calcul  lui  assigne 
pour  la  même  époque ,  en  supposant  qu'elle  fût  restée  absolument 
fixe  ;  c'est  l'objet  de  la  fig.  i4  :  O  y  désigne  le  centre  de  la  sphère 
céleste ,  P  le  pôle  de  l'équateur;  au  i®'  janvier  1800,  et  TAi  A»  le 
contour  de  tce  grand  oercle  sur  lequel  les  arcs>  d'ascension  droite 
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se  mesurent  à  partir  du  point  équinotial  moyen  T»  en  allant  de 
roccident  vers  rorient.  Je  marque  en  Si  la  position  calculée  de 
rétôiîe  pour  cette  même  époque  ;  en  Sj  sa  position  réelle ,  obser- 
vée par  Piazzi  ;  et  je  considère  ces  deux  points  comme  deux  astres 
distincts,  ayant  leurs  coordonnées  équatoriales  individuelles  carac- 
térisées par  le  même  genre  d'indices. 'L'arc  de  grand  cercle  S,  Sa , 
qui  les  joint ,  représente  le  déplacement  total  éprouvé  par  Fétoile 
en  vertu  de  sonf  mouvement  propre ,  pendant  l'intervalle  de  temps 
que  le  transport  caltulé  embrasse.  Il  faut  trouver  la  longueur 
B  de  cet  arc,  et  iA  direction.  Pour  cela,  menez  parle  pôle  les 
deux  cercles  de  déclinaison' 1P S i  A, ,  PSj  Aj  :  l'arc  Ai  Aj  qu*ils  com- 
prendront ^ur  le  cercle  équatorial  sera  a^  —  a, ,  c'est-à-dire  l'excès 
de  l'ascension  droite  observée ,  sur  Tascensiûn  droite  calculée  ;  je 
nomme  cet  arc  P,  en  lui  faisant  suivre  le  signe  de  a, — a,,  dans  la  con- 
struction. Il  mesure  l'angle  dièdre  compris  au  pôle  entre  les  deux 
cercles  de  déclinaison.  Donc,  si  nous  considérons  le  triangle 
polaire  P  S,  Sa ,  nous  y  connaîtrons  cet  angle ,  plus  les  deux  dis- 
tances polaires  PSi ,  PS2,  ou  Ai,  Aa,  qui  le  comprennent,  puis- 
qu'elles sont  complémentaires  des  déclinaisons  </i ,  e/, ,  dont  la 
première  est  connue,  par  le  calcul,  la  seconde  par  l'observation. 
Ainsi  l'arc  de  distance  D  s'obtiendra  numériquement  au  moyen 
de  la  formule  suivante ,  qui  a  été  établie  à  la  page  1 3  du  tome  III  : 

sin*yD  =  sin'7(A,  —  Aa)-t-sinA,sinAasin*-yP. 

Nous'pourrons  également  calculer  les  angles  que  l'arc  D  forme  en  S| 
et  Sa  avec  chacun  des  cercles  de  déclinaison  ;  car  D  étant  trouvé , 
la  relation  de  proportionnalité,  qui  a  lieu  dans  tout  triangle  sphé- 
rique,  donnera  évidemment 

sinAa  .    _        .   _  sinA, 

smSi=smP     .   ^f  sinSa  =  smP -r-zr- 

sm  D  sm  D 

S(  est  ce  qu'on  appelle  V angle  d^  position  de  Pétoile ,  autour  du  lieu 
qu'elle  occuperait  si  elle  restait  absolument  fixe.  Il  fait  connaître 
la  direction  suivant  laquelle  chaque  étoile 'se  déplace,  en  vertu 
du  mouvement  propre  qu'on  lui  reconnaît  ou  qu'on  lui  suppose. 
L'expression  de  son  sinus  ie  présente  ici,  compté  à  partir  du 
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pôle  P,  depuis  o''  jusqu'à  i8o®  de  chaque  côté  du  cercle  de  dédi- 
naisbn ,  en  lui  faisant  suivre  le  signe  de  P;  ce  qui  le  rend  positif 
dans  la  fi^.  i4  qui  nous  sert  de  type.  Elle  le  ferait  conséquem- 
ment  négatif,  si  l'ascension  droite  observée  âfs  était  moindre  que 
Tascension  droite  calculée  a^.  Alors  Tétoile  se  trouverait,  en  réalité, 
à  l'occident  de  son  cercle  de  déclinaison  calculé ,  au  lieu  que  la 
fi^.  i4  la  représente  à  Forient  de  ce  cercle. 

La  petitesse  des  différences  A,  —  A,,  et  Aj  —  û,  ou  P,  d'où  TarcD 
résulte ,  nous  annonce  qu'il  sera  pareillement  très-petit ,  même 
dans  cet  exemple  extrême.  Alors  l'équation  qui  le  donne  pourra 
toujours  se  résoudre ,  sans  erreur  appréciable ,  en  substituant  le 
rapport  de  ces  différences  à  celui  de  leurs  sinus;  ce  qui  la  réduit 
à  cette  forme  plus  simple , 

D'=r(A»  — Aa)»-*-P»sinA,sinA2; 
à  quoi  l'on  pourra  joindre 

sin  Si  =  -  sin  A,. 

Sans  sortir  de  cette  limite  d'approximation,  la  différence  A3  —  A, 
pourrait  être  négligée  dans  le  terme  qui  a  pour  facteur  P'.  Alors 
la  simplification  analytique ,  traduite  en  géométrie ,  équivaudrait 
à  traiter  le  petit  arc  D  comme  un  élément  rectiligne  projeté  sur  le 
plan  tangent  en  Si  à  la  sphère  céleste ,  et  rapporté  à  deux  axes  de 
coordonnées  rectangulaires  partant  de  ce  point,  l'une  suivant  le 
cercle  de  déclinaison,  l'autre  suivant  le  parallèle  mené  parSi. 
Nous  avons  déjà  employé ,  dans  le  tome  III ,  page  29 ,  une  con- 
struction approximative  analogue  à  celle-là ,  pour  représenter  le 
disque  apparent  de  la  lune ,  rendu  elliptique  par  la  réfraction;  et 
nous  rencontrerons  d'autres  exemples  de  son  usage. 

Si  nous  voulons  appliquer  ces  formules  à  la  61*^  du  Cygne, 
les  résultats  numériques  auxquels  nous  sommes  parvenus  nous 
fourniront  les  données  suivantes,  où  A,  est  90**  —  rfi,  etAj, 
90*»  —  d^  : 

A,  =  52'»  1 5' 59^,00;  A8=:-f-52°l3'22",5;  A,— A2=r^-I46^5o; 

a,  r-  a,  r=  -f-  222'',75; 
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de  là  on  tire 

D  =  229",o8,       PS,  Sj  ou  S.  =  -4-5o»  i3'23",2. ' 

La  valeur  trouvée  pour  sin  S,  peut  toujours  s'interpréter  analyti- 
quement  par  deux  arcs  supplémentaires  Tun  de  Tautre-  Mais  le 
choix  se  décide  par  le  signe  de  Ai  —  À2.  Si  cette  différence  est 
positive,  comme  dans  Isifig.  i4  qui  nous  sert  de  type,  S|  est  moin- 
dre que  90°  ;  si  elle  est  négative,  il  dépasse  cette  limite. 

226.  Les  mêmes  formules  serviraient  également  pour  calculer 
Parc  de  distance ,  ainsi  que  l'angle  de  position  d'une  des  étoiles 
d^un  groupe  multiple ,  relativement  à  une  autre  du  même  groupe, 
aux  diverses  époques  où  leurs  coordonnées  équatoriales  auraient 
été  simultanément  observées.  Alors  ces  coordonnées  devien- 
draient les  éléments  de  chaque  calcul  ;  cette  méthode  appliquée 
aax  deux  étoiles  qui  composent  la  Gi*'  du  Cygne  indique  avec 
vraisemblance  un  mouvement  relatif  d'une  d'elles  autour  de  l'au- 
tre, ou,  plus  probablement,  de  toutes  deux  autour  de  leur  centre 
commun  de  gravité.  Mais  ce  mouvement  est  trop  lent ,  et  les 
observations  auxquelles  on  est  obligé  de  recourir  sont  trop  peu 
exactes,  pour  que  l'on  puisse  en  reconnaître  même  approxima- 
tivement la  période.  On  y  a  réussi  pour  d'autres  systèmes  stel- 
laires  qui  présentent  des  mouvements  révolutifs bien  plus  rapides, 
et  j'en  parlerai  plus  loin. 

227.  Employons  maintenant  ces  formules  pour  calculer  l'arc  de 
grand  cercle  D,  que  l'on  peut  supposer  avoir  été  décrit  par  la 
polaire  en  vertu  d'un  mouvement  propre^  pendant  l'intervalle  des 
quarante- cinq  années  qui  séparent  les  catalogues  de  Bradley  et  de 
Piazzî.  En  prenant  la  moyenne  des  variations  obtenues  en  décli- 
naison ,  comme  nous  l'avons  fait  pour  celles  de  l'ascension  droite , 
rectifiées  du  changement  de  la  nutation ,  les  données  de  ce  calcul 
seront 

A,  =  io45'35",344>  A,  =  i<»45'35^7,  A.— A,=~o",356, 

fl2  —  a»  = -t- 49 '>539  ; 

nous  trouverons  alors 

,       D^  =  o%i2674-t-2",3i458, 

T.    IV.  21 
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ce  qui  donne 

D=ri  ",56247. 

Voilà  donc  Tare  total  de  grand  cercle  que  Tétoile  aurait  décrit,  pen- 
dant rintervalle  de  quarante-cinq  années,  par  l'effet  du  mouvement 
propre  que  ces  nombres  lui  attribuent.  H  est  trop  petit  pour  que  sa 
valeur  absolue  soit  bien  certaine  ;  mais  il  n'y  a  point  de  doute  sur 
le  sens  de  son  accroissement,  que  toutes  les  observations  posté- 
rieures confirment ,  en  montrant  que  Tare  D  augmente  de  gran- 
deur à  mesure  que  le  transport,  calculé  depuis  1755,  embrasse 
un  plus  grand  intervalle  de  temps.  L'angle  de  position  Si,  évalué 
d'après  ces  mêmes  nombres,  se  trouve  être  io3®  10' 38",  le  signe 
négatif  de  A|  —  Â2  montrant  qu'il  dépasse  90°.  Mais  cette  dernière 
détermination  est  rendue  extrêmement  douteuse  par  la  petitesse 
de  À,  — A2,  dont  la  grandeur,  peut-être  même  le  signe,  ne  sont 
pas  assignables  avec  une  suffisante  certitude.  Par  exemple ,  en  cal- 
culant le  transport  de  Tétoile  de  1755  a  1820,  avec  des  constantes 
de  la  précessioii,  à  peine  différentes  de  celles  que  nous  avons 
tirées  des  ascensions  droites  de  Bradley  et  de  Piazzi,  mais 
prenant  le  lieu  final  S:,  dans  les  observations  de  Kœnigsberg , 
Bessel  trouve ,  après  cet  intervalle  de  soixante^inq  années  ^*\ 

A,  —  A2=<3?2  — ^,  =  -+-o",2l8,  /I2 — «,=r4-87",872, 

ce  qui,  étant  réduit  à  un  intervalle  de  quarante-cinq  ans,  dans  la 
supposition  de  proportionnalité ,  donnerait 

A,  — A2=:-h0",l5l,        flfj  — fl,  =  4-6o",8344. 

Le  mouvement  d'ascension  droite  se  trouve  ainsi  un  peu  plus  fort 
que  par  notre  premier  calcul  ;  le  mouvement  en  déclinaison  est 
de  même  extrêmement  faible ,  mais  son  signe  est  inverse  de  celui 
que  nous  lui  avons  trouvé.  On  voit,  par  cet  exemple,  que  l'éva- 
luation des  mouvements  propres  est  toujours  sujette  à  deux  sortes 
d'erreurs  :  les  unes  appartiennent  aux  observations  que  Ton 
prend  pour  point  de  départ  et  pour  point  d'arrivée  ;  les  autres 

(*)  Tabula:  Regiomontante  {Iniroduciion ,  page  xliii). 
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affectent  les  formules  numériques  par  lesquelles  on  calcule  la  posi- 
tion que  rétoile  primitivement  observée  devrait  avoir  sur  le  ciel  de 
la  deuxième  époque ,  en  supposant  qu'elle  fût  restée  absolument 
fixe.  Or  les  constantes  de  ces  formules  sont  conclues  d'étoiles  qui 
doivent  être  considérées  comme  pouvant  aussi  avoir  elles-mêmes 
des  mouvements  propres ,  dont  Tinfluence  ne  saurait  l'y  anéantir 
que  par  des  compensations  fortuites.  L'unique  moyen  d'éluder  ce 
cercle  vicieux  consiste  à  provoquer  ces  compensations ,  en  déter- 
minant les  constantes  dont  il  s'agit,  par  le  concours  d'un  grand 
nombre  d'étoiles  convenablement  distribuéessurlecieldePépoque 
prise  pour  point  de  départ.  J'ai  déjà  donné  des  exemples  de 
ce  choix  dans  ce  qui  précède.  Je  vais ,  dans  la  section  suivante,  en 
préparer  et  en  assurer  l'application  définitive  pour  l'époque  du 
i^^  janvier  1800,  qui  se  trouve  intermédiaire  entre  toutes  les 
observations  précises  que  possède  aujourd'hui  l'astronomie  ^*K 

Section  VI. —  Manière  de  transporter  les  constantes  de  la 
précession  d^une  époque  à  une  autre ,  et  de  faire 
concourir  les  observations  de  toutes  les  époques  à  leur 
rectification.  Etablissement  spécial  de  cette  théorie  pour 
le  1^^  janvier  de  Vannée  1800  ,  considéré  comme  origine 
de  numération  des  temps, 

228.  La  solution  de  ce  problème  se  déduit  immédiatement  des 
formules  générales  que  nous  avons  préparées.  Il  ne  faut  que  les  y 
adapter,  soit  en  modifiant  convenablement ,  pour  ce  but,  les  signes 
algébriques  des  quantités  qu'elles  contiennent ,  soit  en  prenant 
pour  données  les  résultats  qu'elles  nous  «lit  fournis.    Les  figures 


(*)  LeB  nombres  relatifs  à  la  polaire  qui  Tiennent  d^ètre  ici  énoncés 
montrent  avec  évidence  que,  pour  des  étoiles  aussi  rapprochées  du  pôle,  les 
lois  de  leur  mouvement  absolu ,  sur  la  sphère  céleste ,  doivent  se  compliquer 
quand  on  les  considère,  dans  leurs  projections,  en  déclinaison  et  ascension 
droite ,  rapportées  à  l'équateur  et  au  point  équinoxial  variable.  De  sorte 
que  la  résultante  pourrait  rester  sensiblement  uniforme  pendant  un  ou  plu- 
sieurs siècles,  sanftqne  ses  composantes  parussent  Tètre,  et  inversement. 

21.. 
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que  nous  y  avons  attachées  suffiraient  également  pour  en  diriger 
Inapplication  aux  nouvelles  circonstances  que  nous  voulons  consi- 
dérer ;  toutefois  il  sera  plus  simple  d^en  établir  une  qui  leur  soit 
spéciale ,  et  ce  sera  la^^.  i5. 

Sauf  ce  caractère  de  spécialité ,  elle  est  tout  à  fait  analogue  aux 
précédentes ,  et  ses  détails  sont  assujettis  à  une  notation  pareille  ; 
elle  n'est  même  réellement  qu'une  combinaison  extraite  des 
fig.  lOy  II  et  i3.  Les  arcs  TE»  TQy  supposés  continués  drca- 
lairement ,  y  représentent  les  circonférences  de  l'écliptique  et  de 
l'équateur ,  dans  leur  position  absolue  »  à  l'instant  du  midi  moyen 
qui  commence  le  premier  jour  astronomique  de  janvier  de  l'an- 
née 1800,  sous  le  méridien  de  Paris.  Leur  point  d'intersection  T 
appartient  au  nœud  descendant  du  second  de  ces  cercles  sur  le 
premier ,  à  la  même  époque ,  laquelle  est  prise  pour  origine  de 
numération  des  temps,  comme  le  point  T  est  pris  pour  origine  de 
mensuration  des  arcs  sur  l'écliptique  T  B) ,  maintenu  convention- 
nellement  fixe.  La  position  de  ces  mêmes  cercles ,  pour  une  épo- 
que postérieure  à  1800 ,  est  représentée  aussi  d'une  manière  toute 
semblable,  par  les  arcs  T"E',T"Q';  le  premier  prolongé  jusqu'à 
son  nœud  descendante^  sur  l'écliptique  fixe  TE,  le  second  jus- 
qu'à son  nœud  pareillement  descendant  Q,  sur  l'équateur  fixe  TQ» 
Les  angles  dièdres ,  formés  en  ces  points  par  les  plans  qui  s'y  cou- 
pent, sont  désignés  par  les  mêmes  dénominations  que  dans  la 
fig.  1 3 ,  auxquelles  j'ai  attaché  le  signe  positif.  Enfin ,  pour  pré- 
parer remploi  que  nous  devons  faire  des  observations  de  Bradley, 
on  a  tracé  aussi ,  dans  la  figure  actuelle  ,  des  directions  de  l'éclip- 
tique et  de  l'équateur  pour  une  époque  antérieure  au  i**"  jan- 
vier 1800  :  elles  y  sont  représentées  par  des  arcs  ponctués ,  affectés 
de  lettres  absolument  pareilles,  sauf  l'addition  d'un  indice  anté- 
rieur qui  en  spécifie  l'application.  Dans  ce  dernier  cas,  les  angles 
dièdres  formés  en  ,N  et  en  sQ  appartiennent  aux  nœuds  ascendants 
de  l'écliptique  et  de  l'équateur  mobiles ,  sur  l'éctiptique  et  l'équa- 
teur fixes  de  l'année  1800,  à  quoi  correspond  le  signe  n^tif 
qu'on  a  donné  aux  lettres  qui  désignent  ces  angles.  La  justesse 
et  l'appropriation  de  ces  dispositions  conventionnelles  ont  été 
exposées  en  détail  dans  la  section  II ,  lorsque  nous  avons  établi 
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et  discuté  les  mouvements  généraux  de  Téquateur  et  de  Téclip- 
tique,  en  prenant  pour  types  les^g,  loet  1 1. 

889.  La  première  chose  que  nous  avons  à  faire ,  c'est  d'emprun- 
ter à  la  théorie  des  attractions  planétaires  les  formules  qui  expri- 
ment les  positions  de  l'écliptique ,  tant  avant  qu'après  Tépoque 
du  i^  janvier  1800 ,  pour  la  durée  que  peut  embrasser  une  même 
approximation ,  restreinte  aux  deux  premières  puissances  du 
temps  f,  compté,  à  partir  de  cette  époque,  en  années  juliennes 
moyennes.  Ces  formules  sont  établies  dans  leur  généralité  analy- 
tique aux  livres  II,  V  et  VI  de  la  Mécanique  céleste ,  et  elles  sont 
particularisées  en  nombres,  pour  Tépoque  de  1750  ,  dans  ce  der- 
nier, §  5I«  On  les  obtient  de  même  sous  cette  forme,  pour  toute 
autre  époque,  en  y  donnant,  aux  éléments  de  position  et  de  con- 
figuration des  orbites  planétaires ,  ainsi  qu'à  leurs  variations  sécu- 
laires, les  valeurs  propres  à  l'instant  qui  la  spécifie  ;  et  la  durée  de 
l'application  ainsi  préparée  tient  à  Pextréme  lenteur  avec  laquelle 
ces  variations  s'opèrent.  On  trouve  dans  les  Additions  à  la  Connais" 
sancedes  temps  pour  l'année  1844»  un  Mémoire  très-étendu  de 
M.  Le  Verrier ,  oii  ces  formules  de  la  Mécanique  céleste  sont 
reproduites  avec  des  développements  qui  en  mettent  tous  les 
détails  dans  la  plus  entière  évidence ,  et  qui  les  présentent  toutes 
préparées  pour  les  réalisations  numériques ,  avec  une  précision 
qu'on  ne  leur  avait  pas  encore  donnée.  Elles  y  sont  même  réalisées 
ainsi  pour  le  i^'  janvier  de  l'année  1800,  dans  leur  application 
générale  aux  mouvements  de  toutes  les  orbites  planétaires.  Je  dois 
à  la  complaisance  de  M.  Le  Verrier  d'en  avoir  extrait ,  pour  moi, 
celles  qui  relent  le  mouvement  de  l'écliptique,  telles  que  je  vais 
les  rapporter. 

830.  J'emploierai  ces  expresâons  numériques  sous  la  forme  que 
j'ai  adoptée  dans  la  section  III,  laquelle  s'adaptera  ici  à  notre 
fig*  i5,  construite  avec  les  mêmes  conventions.  Nommons 
donc  -h/i  l'angle  formé  en  N  par  l'écliptique  de  1800  -i-r,  avec 
l'écliptique  de  1800,  et  appelons  -hL  l'arc  TN  ,  mesuré  sur  ce 
dernier  écliptique ,  à  partir  de  l'origine  fixe  T  9  en  allant  de  l'orient 
vers  Toccident.  On  aura,  selon  les  calculs  de  M.  Le  Verrier ,  les 
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deux  équations  suivantes  : 

.  .  i  /i8inL=:H-o",o6266  ^-ho",ooooig6i7r% 

(  «cosL  = -h  0^,4754  ï  ^~o",ooooo583or% 

ce  que  je  représente,   comme  précédemment ^  par  ce  type  ana- 
lytique : 


/  /îsmJL  = 

(')  !  T 

(  71  cosL  = 


g't'hk'r. 


Dans  les  applications  y  t  est  positif  pour  les  époques  postérieure» 
à  1 800 ,  négatif  pour  les  antérieures,  et  n  suit  toujours  le  signe  der, 
de  là  L  résultera  toujours  positif ,  pour  retendue  restreinte  de 
temps  antérieurs  que  nous  aurons  ici  à  considérer. 

En  opérant  sur  ces  nombres  comme  nous  Pavons  £ùt  p.  179 
et  i83,  sur  leurs  analogues  que  nous  avions  extraits  des  for- 
mules de  Laplace ,  on  trouve  pour  /i  et  L  les  expressions  sui- 
vantes, que  je  borne  de  même  aux  trcMS  premières  puissances  du 
temps  ty  compté  de  i3oo  : 

[  1 ,680808 1  ]  [  6,507397 1  ]  [1 0,62982 15] 

«=    -+-o",47952 153^— o'\ooooo32i66f'-f-o",ooooooooo4259i3f^, 

[0,9891966]  [5,7657852]  [9>677295i] 

L=Lo-{-8",69353  8r    -4-o",oooo5  83 1 56 r»— ©",0000000047  56582/' 

Dans  cette  dernière ,  on  a 

Lo  =  -f-7°3Q'3o",32. 

Ici,  comme  dans  la  page  182,  la  constante  Lo  représente  la  valeur 
spéciale  par  laquelle  Tare  TN  passe,  lorsque  le  nœud  N  devient 
d'ascendant  descendant,  au  moment  où  l'angle  n  s'évanouit.  Pour 
vérifier  l'exactitude  numérique  de  ces  développements,  j'en  ai 
déduit  les  valeurs  de  /»  et  de  L  pourr=:  1000,  et  je  les  ai  compa- 
rées à  celles  que  les  équations  complètes  (  i)  fournissent  immé- 
diatement pour  la  même  époque.  La  différence  sur  /i  a  été  insen- 
sible ;  sur  L,  elle  a  été  de  o'',  i .  On  pourra  donc ,  en  toute  sûreté, 
employer  ces  expressions  explicites  comme  équivalentes  auxéqua- 
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tioiis(i),  dans  les  limites  de  temps  beaucoup  plus  restreintes,  où 
celles-ci  elles-mêmes  pourront  être  appliquées  avec  confiance ,  sans 
modifier  leurs  coefficients. 

Lorsque  nous  aurons  tout  à  Theure  calculé  l'expression  générale 
de  Tare  Yj  qui  exprime  la  précession  apparente  sur  Técliptique 
mobile  pour  Tinstànt  quelconque  1800  -f-  / ,  on  se  trouvera  en  état 
de  former  y  pour  ce  même  instant,  la  quantité  auxiliaire  L'%  dont 
l'expression,  toujours  suffisamment  précise ,  est 

Alors ,  au  moyen  des  formules,  tant  rigoureuses  qu'approxima- 
tives ,  que  nous  avons  établies  dans  les  paragraphes  1^6  et  1^9  de 
la  section  V,  on  pourra  transporter  les  coordonnées  écliptiques 
/  et  >  des  étoiles ,  de  1800  à  1800 +  f,  ou  inversement. 

S51 .  Nous  avons  maintenant  à  former  les  expressions  numé- 
riques de  l'arc  de  précession  4»  ou  T  T',  etde  l'angle  w ,  qui  déter- 
minertf  la-  position  dé  l'équaieur  mobile ,  relativement  à  l'édip- 
tique  fixe  et  à  l'origine  T,  après  le  temps  t.  Je  les  ai  représentées 
page  209 ,  par  ces  deux  types  analytiques  : 

(3)  j  +  =  «'-«'% 

a,6,  c  désignent  des  coefficients  positifs,  dont  le  premier  est 
simple  et  doit  se  conclure  immédiatement  des  observations  astro- 
nomiques ,  tandis  que  les  deux  derniers  ont  une  composition  com- 
plexe, qui,  d'après  les  formules  de  Poisson  ,  est  respectivement 


1     g' 

(  R''tang2&> 


—  t  S^ 


V  représente  un  nombre  abstrait,   qui  a  pour  son  expression 
analytique 

2(i-f-y)' 
J'ai  expliqué  page  211  la  signification   propre  de   chacune  des 
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lettres  dont  il  est  composé.  Je  vais  ici  leur  donoer  leurs  valeais 
pour  répoque  du  i*'  janvier  1800 ,  où  nous  voulons  que  t 
commence. 

Cl  représente  l'excentricité  de  Porbîte  terrestre;  /sa  variadoD 
séculaire  annuelle.  Dans  le  système  de  données  prises  par 
M.  Le  Verrier  pour  fondements  de  ses  calculs,  ces  deux  élé- 
ments avaient,  au  i"*^  janvier  1800 ,  les  valeurs  suivantes: 

<?,  =  0,0 1 679  2258,        /=  —  0,00000  04322 1 4 , 

auxquelles  correspondent 

log^i  =  2,2261091,         log/=:  7,6356962. 

Ces  nombres  supposent  les  évaluations  des  masses  des  planètes 
énoncées  par  M.  Le  Verrier  à  la  page  58  de  son  Mémoire;  il  a 
donné ,  page  79 ,  les  coefficients  numériques  de  toutes  les  correc- 
tions que  d'autres  déterminations  de  ces  masses  entraîneraient. 

La  lettre  u  exprime  le  rapport  d^intensité  des  actions  pertur- 
batrices que  la  lune  et  le  soleil  exercent  sur  la  position  absolue  de 
réquateur  terrestre.  J^adopte,  comme  Poisson,  la  valeur  de  cet 
élément,  que  Laplace  a  déduite  des  phénomènes  des  marées,  et 
qui  est 

u=i  2,35333; 

avec  ces  données  je  trouve 

logv=:9,5ii42o3,      v  =  -f-o,  00000  ooo32  46537 . 

Pour  calculer  le  terme  qui  accompagne  celui-là,  dans  TexpressioD 
du  coefficient  B ,  il  faut  avoir  la  valeur  de  6>o ,  qui  représente  ici 
l'obliquité  moyenne  de  l'équateûr  sur  l'écliptique  au  i''  jan- 
vier 1800.  Par  l'ensemble  des  observations  faites  depuis  lySS 
jusqu'à  1825,  Bessel  a  conclu  pour  cette 
époque  (*) «o  =  23o27'54^8 

Mais ,  en  discutant  de  nouveau  les  obser- 

{*)  Tabulie  Rcgîomontanœ  {InlTOduciioiï ,  pfigexxm). 
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valions  de  Bradley,  et  les  comparant  à 

celles  qui  ont  été  faites  à  l'observatoire  de 

Dorpat ,  vers  1 826 ,  M.  Peters  trouve  (*) . .     «o  =  23°  27'  54",22; 

j'adopterai  la  moyenne  de  ces  déterminations,  et  je  supposerai 

fc)o  =  23»27'54",5. 

En  Tassociant  à  la  valeur  du  coefficient  ^'^  qui  est  donnée,  on 

obtient 

g'     _ 


=  0,00000  2 1545  386  ', 


R'^  tang  2  U( 
j'ajoute  ce  nombre  à  v ,  et  je  représente  par  i  leur  somme ,  qui  est 

1=0,0000021577  85i37  ,      log  /  =  6,33400 825 13  I  : 
on  a  alors 

et 

Il  ne  reste  plus  qu^à  trouver  la  valeur  du  coefficient  4,  pour  que 
l'expression  de-^  eut  soit  complètement  déterminée. 

252.  Ce  dernier  élément  va  immédiatement  se  déduire  de  l'an- 
gle dièdre  compris  entre  les  deux  équateurs  de  1800  et  de  1755  , 
que  nous  avons  conclu  des  observations  de  Piazzi  et  de  Bradley. 
Pour  cela,  n'ayant  pas  encore  ici  l'espérance  d'établir  des  formules 
définitivement  rigoureuses ,  mais  seulement  plus  approchées  que 
celles  dont  nous  avions  fait  usage,  et  destinées  aussi  à  recevoir  des 
rectifications  ultérieures,  j'emploierai  les  valeurs  obtenues  de  cet 
angle,  comme  correspondantes  à  un  intervalle  de  temps  composé 
de  quarante-cinq  années  juliennes  moyennes ,  ce  qui  revient  à  y 
négliger  les  petites  réductions  relatives  aux  dates  initiales  des  deux 


{*)  Peters,  Mémoire  sur  la  constante  de  la  natation ,  page  66.  Académie  de 
Saint-Pétersbourg,  1842. 
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catalogues ,  réductions  que  nous  avons  reconnues  être  insensibles, 
comparativement  aux  incertitudes  absolues  du  résultat  lui-même. 
Considérant  donc  ainsi  lay%.  i5,  supposons  y  — régal  à  45.  Alors 
les  arcs  Q  sQ,  iQ'jQ  représenteront  ces  deux  équateurs ,  dont  ,Q 
sera  le  nœud  boréal ,  et  Tare  T  iT'>  qu'ils  interceptent  sur  réclip- 
tique  fixe  de  1800,  représentera  la  valeur  de  ^^  devenue  négative 
pour/= — 45-  Cela  posé  dans  le  triangle  sphériqueT  2Q  iT',  noiis 
connaissons  l'angle  en  T>  qui  est  180**  —  &>o>  Nous  connaissons 
aussi  l'angle  formé  en  2Q  ;  car,  en  lui  attribuant  ici  le  signe  négatif 
que  -^  lui  communique ,  nous  avons  trouvé  : 

Par  les  observations  d'ascen^on  droite ...     y  =  —  902",9543; 
Par  les  observations  de  déclinaison q  =  —  9o3",4742- 

Supposez  que  nous  pussions  connaître  aussi  le  troisième  angle  lO), 
qui  est  l'obliquité  de  Téquateur  de  1 755,  sur  Técliptique  fixe 
de  1800.  Le  quatrième  cas  des  triangles  sphériques  de  Legendre 
fournira  entre  ces  éléments  la  relation  suivante  : 

cos  g  =  sin  t&>  sin  gi>o  cos  ^  +  cos  t6>  cos  Wo  ; 

et ,  par  une  transformation  dont  nous  avons  fait  souvent  usage , 
nous  la  changerons  dans  celle-ci  : 

sin'  ^q  =  sin'  |(  1»  —  w©)  -h  sin  ,w  sin  Wo  sin'  7  \{». 

Alors,  tout  étant  connu  dans  cette  égalité,  excepté  l'arc  ^|;,  nous 
l'en  dégagerions  par  la  condition  d'y  satisfaire  ;  ce  qui  nous  don- 
nerait 

.  ,.  .       sin|{^-h(,w-'Wo)lsini|y— (tw— Wo)} 

sm  ,w  sm  6>o 

Il  ne  nous  manque  donc  que  de  connaître  la  valeur  de  l'angle  ,b>> 
Nous  ne  pouvons  pas  encore  la  calculer  complètement  en  nombres 
pour  le  temps  donné  t ,  parce  que ,  additionnellement  à  0)0  qui 
forme  sa  partie  principale,  elle  contient  le  terme  cr%  dont  le 
coefficient  c  a ,  pour  un  de  ses  facteurs,  le  coefficient  général  a  (^ic 
nous  cherchons  à  déterminer.  Mais  s'y  trouvant  multiplié  parle 
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rapport  7^9  qui  est  une  fraction  extrêmement  petite,  on  voit 

que  le  produit  total  C  devra  être  pareillement  fort  petit,  comme 
nous  l'avons  déjà  reconnu  pour  1750.  Gela  même  est  nécessité 
par  la  faiblesse  de  la  cause  physique  qui  fait  varier  l'obliquité  de 
réquateur  sur l'écliptique  fixe,  ainsi  que  je  l'ai  expliqué,  sec- 
tion n,  page  i55,  quand  ce  phénomène  s'est  manifesté  pour  la 
première  fois  à  nous,  dans  les  nombres  qui  le  mesurent.  En 
conséquence,  pour  calculer  le  coefficient  c  avec  une  approxima- 
tion très-suffisamment  proportionnée  à  la  petitesse  des  quan- 
tités qu'il  exprime,  il  faudrait  seulement  avoir  une  évaluation 
pareillement  approchée  du  coefficient  4.  Or  on  y  parviendra  en 
négligeant  d*abord  la  petite  différence  i&>  —  Uo ,  dans  l'expression 
desin'l-tj*.  En  effet,  il  en  résultera 


...      sinj^r 
sm-5.4'  =  --:^ — ; 
smwo 


et  le  second  membre  ne  renfermant  plus  que  des  quantités  con- 
nues, on  en  tirera  la  valeur  numérique  de  l'arc  \{; ,  dans  des  limites 
d'erreurs  correspondantes  à  la  petitesse  des  quantités  négligées.  Je 
n'ai  pris  des  deux  racines  extraites  que  la  positive,  parce  que, 
dans  nos  formules  et  dans  nos  constructions ,  l'angle  g  et  l'arc  4* 
ont  toujours  conventionnellement  un  même  signe ,  qui  est  celui  du 
temps  t  auquel  ils  appartiennent. 

J'effectue  ce  calcul  avec  la  moyenne  des  valeurs  de  g ,  que  nous 
avons  trouvées;  ce  qui  donne 

g  =  —  go3'^,2i425 ,       log  ^  =  12,9557908. 

Nous  avons  en  outre,  par  nos  conventions  précédentes , 

wo  =  23**  27'  54''>  5 ,      log  sin  &)o  ==  i  ,6ooogi4  ; 

alors ,  en  me  servant  de  l'artifice  arithmétique  expliqué  tome  III , 
page  64)  je  trouve  très-aisément 

log^^  =  3,3557013,         ^p  =  — 2268^,3o4l8. 

J'égale  donc  cet  arc  à  son  expression  analytique  (tt — a'^S  qui,  en 
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donnant  à  r  sa  valeur  négative  —  ^5 ,  devient  ici  —  45<î  (i  H-  45');  i 
et ,  après  avoir  divisé  les  deux  membres  par  45,  j'obtiens 

*  =  ^Té§7^  =  5o",4o6759[i  -45'  +(4&r-(45'?.  •  •]• 

La  petitesse  du  nombre  i  fait  que  les  développements  du  terme , 
multipliés  par  ses  deux  premières  puissances ,  dépassent  déjà  les 
limites  d^appréciation  des  Tables  logaritlimiques  à  sept  décimales. 
En  les  employant,  on  trouve 

(i=5o",4oi865,  log   4  ==1,70244^7' 

Or  on  a,  dans  les 

équations  (i)..    .  .   log   g'   =2,7969904 


Conséquemment  . .  log  gft  =  o,4994^7  ^ 
Soustrayez  de  là . . .  log  2R''  =  5,6 1 5455 1 

Vous    aurez    très- 

approximativement  log   c  =6,8839820,  c=-ho",ooooo765565 

Ajoutez  alors,  pour 

^  =  —  45 log  ^»=3,3o6425o 

Il  en  résultera  fina- 
lement.  log  a*  =  2, 1904070 ,  cf*  =4-  o",oi 55027. 

L'excessive  petitesse  de  ce  terme  montre  bien  qu'il  a  pu  être 
ainsi  très-suffisamment  évalué,  d'après  la  valeur  approchée  de  (t, 
qui  a  été  obtenue  en  le  négligeant. 

C  étant  positif,  ct^  exprime  ici  l'excès  de  iw  sur  Wo,  pour  Tin- 
tervalle  de  quarante-cinq  années  auquel  notre  calcul  s'applique. 
Donc ,  en  donnant  à  Wo  la  valeur  conventionnelle  que  nous  lui 
avons  attribuée ,  les  éléments  de  la  nouvelle  évaluation  du  coeffi- 
cient (t  9  en  6)0  et  lU ,  seront 

,&)— wo=-l-o''',oi55,  wo  =  23**27'54")5,  ,cù=:23°27'54'',5i55, 

log  sin  (&>  =  1 ,60009 1 5. 

Les  logarithmes  de  sin  ,&>  et  de  sin  e*>o  se  trouvent  ainsi  à  peine 


u 


fc  • 


|o6 


h 


\ 
I 
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^autre.  En  formant  leur  somme,  on  obtient 


•  «  w 


log  (sin  (b)  sîn  6>o)  =  1 9  200 1 829  ; 

Enque  pour  le  calcul  exact  du  coefficient  a.  Cette 
î  séparément  avec  chacune  des  deux  valeurs  de 
us  avons  déduite  des  observations  y  afin  que  l'on 
ence  que  leur  différence  exerce  sur  sa  valeur.  En 
re  complètement  saisir  toutes  les  phases  de  cette 
bndamentale ,  j'en  présente  la  succession  dans  le 
qui  se  comprendra  à  la  simple  inspection.  J'y 
les  détails  des  artifices  arithmétiques  par  lesquels 
tits  arcs  à  leurs  sinus  ou  inversement  ;  mais  je  ne 
ul  des  termes  correctifs  qui  s'en  déduisent,  que 
ux  opérations  seulement,  parce  qu'ils  sont  évi- 
émes  pour  l'autre.  Chacune  des  valeurs  de  a  étant 
je  l'emploie  au  calcul  des  coefficients  cet  6$  sur 
a  que  la  petite  différence  des  données  primitives 
uence  négligeable.  Enfin ,  n'ayant  aucun  motif  dé  - 
un  choix  entre  ces  deux  évaluations ,  j'en  prends 
mme  représentant  les  expressions  finales  de  ^  et 
erminent  la  position  de  l'équateur  sur  l'écliptique 
vier  1800,  en  fonction  du  temps  f ,  compté  de  cette 
e.  J'expliquerai  ensuite  comment  les  nombres  qui 
pourront  être  améliorés  et  amenés  à  un  état  de  per- 
if ,  par  l'emploi  d'observations ,  antérieures  et  pos- 
'érentes  de  celles  qui  nous  ont  servi  pour  les  établir, 
les  mêmes  sources ,  mais  combinées  en  plus  grand 


og 


7 


59: 


râleur  approchée  du  produit  cf  %  qui  nous  a  servi  pour 
le  diffère  des  dernières  ici  obtenues  que  par  des  frac- 
mde ,  dont  l'influence  serait  insaisissable  dans  un  cal- 
*.  Celui-ci  nous  suffira  donc.  N'ayant  pas  d'ailleurs  ici 
»sif  pour  faire  un  choix  entre  les  déterminations  dé- 
'une  ou  de  l'autre  des  valeurs  de  7 ,  j'en  prends  la 
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moyenne,  et  j'obtiens  ainsi  finalement 

^p  =  So'\^o^']62t —  o",oooio  87626^% 
w  =  Wt»  -h  o",  00000  765608  /  * , 

pour  Texpression  du  type  analytique 

à   répoque  du   i'^'  janvier    1800,    6>o    étant  supposé    égal  à 
23»27'54",5. 

M.  Peters ,  dans  le  Mémoire  que  j*ai  déjà  cité ,  fait  la  constante 
<t  égale  à  5o^,37g8  pour  la  même  époque.  Ce  nombre  est  moindre 
que  le  plus  faible  de  ceux  que  donnent  nos  deux  calculs.  M.  Peters 
se  fonde  sur  un  travail  très-étendu  de  M.  Otto  Stru^e ,  dans  lequel 
cet  astronome  a  déterminé  les  constantes  de  la  précession  pour 
répoque  moyenne  de  1790,  dans  le  sens  d'interprétation  que 
Bessel  leur  donne»  en  combinant  les  observations  de  Bradley  avec 
celles  qui  ont  été  faites  à  Dorpat  par  M.  Struvelepère,etpar 
M.  Argelander.  Mais,  quoique  ce  travail  ait  été  exécuté  avec 
beaucoup  de  soin,  la  méthode  de  transport  que  fiessel  a  intro- 
duite dans  la  pratique  usuelle  des  astronomes ,  et  qu'on  y  a  em- 
ployée, me  semblerait  moins  appropriée  à  une  recherche  aussi 
délicate  que  celle  dont  nous  avons  fait  usage ,  parce  qu'elle  n*y 
introduit  pas  aussi  directement,  ni  avec  autant  d'évidence,  les 
éléments  physiques  qui  constituent  le  mouvement  de  précession 
dans  l'intervalle  des  observations  combinées  ;  comme  aussi  elle  ne 
fait  pas  assez  distinguer  les  deux  systèmes  de  valeurs  indépen- 
dantes qu'on  peut  en  obtenir  par  les  ascensions  droites  et  par  les 
déclinaisons.  La  constante  S  de  M.  Peters  diffère  à  peine  de  la 
nôtre;  mais  pour  la  constante  c»  la  différence  commence  dès  le 
second  chiffre  significatif.  Gela  tient  à  ce  que  les  évaluations  des 
masses  planétaires  adoptées  par  M.  Peters  lui  ont  donné  une  dif- 
férence du  même  ordre  sur  le  cocfficienl^,  comparé  àceluiqne 
M.  Le  Verrier  m'a  fourni  ;  ce  qui  réagit  sur  c ,  dont  g  est  un  fac- 
teur. Toutefois,  il  n'en  résulterait  aucune  conséquence  sensible,  pour 
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les  applications ,  dans  l'intervalle  de  temps  auquel  ces  expressions 
approÙDiatives  peuvent  être  légitimement  employées.  Quant  à  la 
valeur ,  un  peu  plus  forte  ,  que  nos  calculs  donnent  au  coefficient 
principal  de  ^y  il  ne  serait  pas  impossible  qu'elle  tînt  à  la  dis- 
semblance des  méthodes  employées  pour  sa  détermination  dans 
les  deux  formules;  et,  comme  celle  dont  nous  avons  fait  usage  est 
directe,  son  application  à  un  plus  grand  nombre  d'étoiles  serait, 
je  crois ,  le  seul  moyen  complètement  assuré  ,  ou  du  moins  géomé- 
triquement légitime,  d'obtenir  un  résultat  définitif.  Je  me  suis 
seulement  proposé  de  présenter  ici  des  éléments  et  des  procédés  de 
calcul  qui  pussent  y  conduire.  Or  les  nombres  que  nous  venons 
de  tirer  des  observations  de  Bradley  et  de  Piazzi  ont  déjà  toute  la 
précision  que  ce  but  exige  ;  c'est  ce  que  l'on  verra  plus  loin ,  par 
une  épreuve  très-rigoureuse  que  nous  leur  ferons  subir. 

254.  Nous  avons  maintenant  toutes  les  données  nécessaires  pour 
former  les  expressions  numériques  de  l'arc  \p'  et  de  l'angle  &>', 
représentant  la  précession  apparente  qu'on  observe  sur  l'écliptique 
mobile ,  et  l'inclinaison ,  également  observable ,  de  Téquateur  sur 
le  même  écliptique ,  après  le  temps  t.  Cela  se  borne  à  mettre  en 
nombres  les  expressions  littérales  de  ces  deux  quantités,  qui  sont 
désignées  par  Tindice  (4)  9  dans  la  page  218.  Cette  opération,  pure- 
ment arithmétique,  n'offrant  aucune  difficulté ,  j'en  rapporte  seule- 
ment ici  les  résultats ,  dont  je  rapproche  les  valeurs  de  \p  et  de  o> 
déjà  obtenues,  afin  qu'on  en  aitTensemble  sous  les  yeux.  Par  le 
même  motif,  j'y  joins  celle  de  a' ,  qui  représente  le  déplacement  du 
point  équinoxial  sur  l'équateur  mobile ,  à  partir  de  Técliptique 
fixe  de  1800.  Je  la  forme  d'après  son  expression  approximative 

' — --  ,  qui ,  ainsi  restreinte  aux  deux  premières  puissances  du 

COS  Uq 

temps  ty  se  trouve  assez  précise  pour  toute  l'étendue  d'application 
que  ces  formules  doivent  embrasser  (*).  Enfin ,  pour  présenter  sous 
un  même  coup  d'œil  tous  les  éléments  numériques  du  phénomène 


{*)  La  suffisance  de  cette  restriction  se  constate  par  la  petitesse  des  nom- 
bres que  donneraient  les  puissances  nitérieures  du  temps  ;  mais  elle  n^est 
pas  une  conséquence  nécessaire  de  ce  que  les  expressions  de  ^  et  de  ^',  dont  a' 
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que  nous  considérons,  je  joins  à  ces  résultats  les  expressions  expli- 
cites de  Tangle  n  et  de  l'arc  L ,  qui  règlent  le  mouvement  de 
.  récliptique,  et  que  nous  avons  précédemment  déduites  desnombres 
qui  m'avaient  été  remis  par  M.  Le  Verrier.  J'obtiens  ainsi  le  tableau 
suivant,  dans  lequel  6)0  représente  23*'27'54'^5. 

dérive,  sont  bornées  aux  deux  premières.  Il  ne  sera  donc  jmis  inutile  de 
rétablir  en  fait. 

Pour  cela ,  Je  prends  Pexpression  exacte  de  a',  qui ,  selon  ce  qa^oo  a  ru 
page  213,  est  donnée  parTéquation 

C08  (a 

tp  —  tp'  est  évidemment  de  Tordre  t.  Donc,  si  Ton  veut  développer  a' jus- 
qu'aux termes  de  Tordre  t*  inclusivement,  on  tirera  d'abord  de  cette  relation 

k'  _  UBg {jf-jf')       ,  tang'(^~^^) 
R"  cosw  •        cos'w        * 

puis  on  développera  tang  (^  —  ^')  dans  ces  mêmes  limites ,  et ,  en  réunissant 
les  termes  de  même  ordre,  on  aura 

cos  01        *      R*'*  cos  0» 
Maintenant  je  fais,  par  abréviation, 

a',  6'et  C  seront  des  coefficients  positifs  qui  désignent  des  arcs  expriméf 
en  secondes,  et  dont  nous  avons  les  valeurs.  Or,  puisque  cos»  entre daos 
des  termes  qui  sont  déjà  de  Tordre  t,  il  suffira  de  l'évaluer  jusqu'aux  termes 
de  l'ordre  t*  inclusivement,  ce  qui  permettra  de  prendre 

cos  6>  =  cos  w<^—  gy  sin Wo»<*  =  cos  û»o  (  i  —  ^  tang  e»©»**)  î 
et,  par  suite,  on  aura,  dans  le  même  ordre  d^approximation , 

En  substituant  cette  expression  dans  a',  on  devra  évidemment  y  remplacer  » 


PUYUQI/K.  33n 

Éléments  déterminatifs  des  moapements  moyens  de  l'équateur 
et  de  réclipti^ue  pour  le  temps  t  y  compté  à  partir  du  i^^Jan- 
vier  1800  : 

(i,7oa47i6)  (4,o3647g6) 

^  =s-t-  So" ,  40476  2  «      —  o"  ,00010  87626 1% 

(i,70Im6i)  {4,0527343) 

^'  =-i-  So"  ,26041 4**     "^0*  >o*>ï *  29105  /% 

(6,884oo65) 

w  =  «o  -f-  O^jOOOOO  765608  «', 

(1,6770683)     (6,2562775) 
w'=  «o— o'',4754»  or  —  o'^yOoooo  18041 7  <*, 

(7,1968986)    (4, 383 1868) 
a'=   ^-o'',i5736i5i  — o", 00024  16575  <% 

(0,9391966)   (5,7657852)       (9,6772951) 
h  =-h7o3o'3o%3  H-  8^69353  8 1  -+-  o'',oooo5 83 1 56  «« -  o",ooooo  00047  56582  /% 

(1,6808081)    (6,5073971)      (îô,62932i5) 
n  =        -+-o'',47952i54«— o",ooooo32i66<«-+-o'',ooooooooo4259i3£". 


par  &10  <3Uin$  le  terme  qui  a  pour  facteur   ^„\      ;  on  aura  ainsi, en  somme, 

'  CO8  6)0  R"  «O8  Wo  '^        ^"'  C08  ûlo 

II  ne  reste  plas  qn^à  remplacer  ^ — ^'  par  son  expression  en  fonction  de  t , 
àyec  la  prérantion  d^arrêter  les  résultats  aux  termes  de  Tordre  <%  et  Ton 
troufera  finalement 

^,„    4^     t_     6'     <«  .    /îiî!  tang6»o      ,  (t^'^  tang»wo\  ^, 

COSWo  eOSWo  VR"     C08«o    ^'R"'    COSWo   / 

Maintenant,  si  Ton  évalue  en  nombres  les  deux  coeflicients  de  c',  on  verra 
que  leurs  chiffres  significatifs,  qui  expriment  des  fractions  de  seeonde,  oom- 
mencent,  pour  le  premier,  h  la  douzième  décimale,  et,  pour  le  second,  à  la 
quinzième.  Us  sont,  en  outre,  de  signe  contraire.  Leur  effet  total  sera»  par 
conséquent,  toujours  insensible  dans  des  applications  qui  ne  devront  s^é- 
tendre  tout  au  plus  qu'à  un  siècle  autour  de  Pépoque  fondamentale  où  t  est 
nul;  et  il  serait  absolument  inutile  de  les  conserver.  L'expression  de  a',  li- 
mitée ainsi  à  ses  deux  premiers  termes,  ne  serait  pas  en  erreur  de  o'',2  ]>our 
<  =  — 1000,  en  la  comparant  à  l'évaluation  rigoureuse  par  les  tangentes. 
T.  IV.  22 
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25tf .  Pour  constater  la  correction  des  calculs  numériques  parles^ 
quels  les  quatre  premières  expressions  ont  été  obtenues^  fen  ai  retirs 
celles  de  n  sîn  L  et  de  /i  cos  L,  par  les  équations  littérales  (5]  et(6j 
de  la  page  176,  en  restreignant  cette  extraction  aux  termes  qui 
contiennent  les  deux  premières  puissances  du  temps  t^  comme  la 
nature  de  ces  équations  Texige.  J'ai  retrouvé  ainsi  les  quatre 
coefficients  primitifs  de  M.  Le  Verrier,  aux  seules  différences  près 
que  l'emploi  des  Tables  à  sept  décimales  devait  inévitablement  y 
introduire  après  des  séries  d'opérations  aussi  prolongées.  J'ai 
obtenu  un  accord  Mu  même  ordre  pour  la  valeur  de  (t'y  en  la  cal- 
culant par  son  expression  littérale  directe ,  établie  page  2i2.G^est 
en  vue  de  rendre  ces  diverses  vérifications  parfaitement  sûres  et 
concluantes,  que  j'ai  poussé  l'évaluation  des  nombres  déduits, 
jusqu'à  des  décimales  d'ordres  beaucoup  plus  éloignés  que  n'en 
contenaient  les  nombres  primitif  qui  m'avaient  été  fournis  par 
M.  Le  Verrier;  car  c'était  là  l'unique  moyen  par  lequel  ils  pussent 
ressortir  des  expressions  finales ,  sinon  identiquement ,  tels  qu'ils  y 
avaient  été  introduits,  ce  qui  serait  arithmétiquement  impossible, 
du  moins  avec  des  erreurs  qui  pussent  être  légiticiement  imputées 
aux  limites  de  précision  des  Tables  logarithmiques ,  et  non  pas  aux 
inexactitudes  des  opérations.  Les  astronomes ,  comme  aussi  les 
physiciens ,  ont ,  pour  la  plupart ,  une  pratique  contraire.  Ils  tron- 
quent ordinairement  les  nombres  déduits ,  et  en  bornent  l'expres- 
sion aux  seuls  ordres  de  décimales,  que  les  observations  astrono- 
miques, ou  les  expériences  physiques ,  leur  semblent  i^\xso\x 
atteindre.  Mais ,  à  mon  avis ,  ils  ont  tort  d'appliquer  ces  restrictions 
arbitraires  aux  évaluations  qu'ils  obtiennent ,  quand  elles  dérivent 
d'une  théorie  mathématique ,  dont  elles  doivent  présenter  l'expres- 
sion générale  préparée  pour  les  applications  :  car,  alors ,  il  devient 
impossible  de  faire  ressortir  des  résultats ,  les  données  primitives, 
pour  vérifier  si  cette  dérivation  a  été  effectuée  exactement,  de 
sorte  qu'on  puisse  les  employer  avec  sûreté. 

256.  Il  faut  maintenant  préparer  les  améliorations  qui  pour- 
ront être  apportées  aux  expressions  que  nous  venons  d'obtenir.  Je 
considère  d'abord  celle  de  ^|/.  Ce  sera  une  opération  toute  pareille 
à  celle  que  nous  avons  faite  sur  l'expression  analogue ,  tirée  de  la 
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Mécanique  céleste  pour  l'époque  de  i  ^So  ;  elle  sera  même  encore 
plus  simple.  Car  y  n'ayant  pas  de  catalogue  d'observations  qui  se 
trouvât  rapporté  à  ceUe  époque  même ,  nous  avons  dû  préparer 
les  éléments  de  nos  rectifications  pour  un  intervalle  de  temps  quel- 
conque f|-^^i  dont  les  deux  limites  loi  étaient  étrangères.  Mais 
ici,  possédant  le  catalogue  de  Piassi ,  qui  se  trouve  tout  rapporté 
au  i***  janvier  1800,  nous  ne  pouvons  mieux  faire  que  de  le 
preadre  comme  un  centre  de  comparaison ,  auquel  nous  ramè- 
nerons tous  les  autres  9  soit  antérieurs,  soit  postérieurs,  que  nous 
voudrons  combiner  avec  lui ,  ou  combiner  entre  eux ,  pour  établir 
définitivement ,  sur  leur  ensemble ,  les  constantes  relatives  à  cette 
époque  qui  leur  est  intermédiaire.  Or  cela  n'est  qu'une  applica- 
tion particulière  des  trois  équations  que  nous  avons  formées  dans 
la  page  252,  pour  obtenir  généralement  les  éléments  de  transport 
propres  Â  passer  du  temps  quelconque  #  à  un  autre  temps  /|,  ou 
inversement.  Il  suffira  d'y  supposer  f  nul ,  ce  qui  exprimera  qu'une 
des  limites  du  transport  est  l'époque  fondamentale  même,  fi  restant 
affecté  à  celle  qui  en  est  distincte ,  quel  que  soit  d'ailleurs  le  sens 
direct ,  ou  inverse ,  dans  lequel  on  veuille  l'opérer.  La  nullité  de 
t  entraîne  celles  des  arcs  ^|'  et  a  qui  y  correspondent.  Elle  rend 
aussi  l'obliquité  0»  identique  avec6>o,  de  l'époque  fondamentale. 
Alors  nos  trois  équations  générales  (Â),  étant  modifiées  confor- 
mément à  ces  particularités ,  prendront  la  forme  suivante  : 

,  ,  X  sin|(w,  —  wo) 

tangyftt,  — a)  =  -T— 7-7 r- tt-î 

^^^  ^      smi(&),-f-*)o)tang|f 

(  A)„  /  taBgi(  «.  +  «  )=cosX(o.,-..„)  '"°8**'  ' 

sin|{«i-f-a)         ,  /  X 

tang^g  =  — ~ (tang|(ft>,-+-û).)- 

Ici  l'arc  u  appartiendra  à  l'équateur  de  l'époque  fondamentale, 
l'arc  U|  à  celui  de  l'époque  désignée  par  A.  Quand  tt  sera  donné , 
les  valeurs  de  «*,  et  de  ^1 ,  qui  doivent  y  correspondre ,  s'obtien- 
dront directement  par  leurs  expressions  générales 

22.. 
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dont  tous  les  coefficients  sont  connus.  Rien  ne  mamjhera.doar 
alors  pour  calculer  «i  —  u ,  ii|  +  u?  d'abord ,  et  ensuite  q, 

!I57.  Toutes  les  remarques  de  détail  que  nous  avons  faîtes^  dans 
le  cas  général ,  sur  la  résolution  arithmétique  de  ces  écpiations  et 
sttr  remploi  des  résultats  généraux  qu'elles  fournissent,  s'adap- 
teront également  à  cette  application  particulière.  H  ne  faut  qu'y 
suivre  les  analogies  qui  se  correspondent.  Ainsi,  on  devra,  comme 
dans  la  page  254»  modifier  la  première  avant  de  la  convertir  en 
nombres ,  pour  débarrasser  le  numérateur  et  le  dénominateur  de 
son  second  membre  d'un  facteur  f|  qui  leur  est  commun ,  et  Ton 
y  réussira  de  même ,  en  les  développant  tous  deux  suivant  les  puis- 
sanoes  de  cette  variable.  Ayant  donc  ici 

on  fera  d'abord  conventionnellement 

f,  =  20,      a,  =  a  — J^i, 
ce  qui  donnera 

i-(«,— «0)=  2CÔ%   |+,=ûaO; 

puis  on  développera  sin2CG^  et  tangHsO^  suivant  les  puissances 
de  l'auxiliaire  0,  ce  qui  mettra  leur  facteur  commun  en  évidence 
et  permettra  d'en  débarrasser  leur  rapport.  Celui-ci  se  trouvant 
alors  ramené  à  son  expression  simple ,  on  le  réduira  en  série  par 
la  division,  et,  en  s'arrétant  aux  termes  9%  qui  seront  toujours 
plus  que  suffisants,  on  obtiendra 

ung,(..^«)=^^^.^^^^^^^.,     j,^.L^__A- 

Alors,  en  dégageant  U| —  a  dans  le  même  ordre  d'approximation, 
Ton  aura  enfin 


,(g;4-2c»e«)e' 
4cOR' 


*  rtJsin»i(w»-|-«o' 
Maintenant,  les  auxiliaires 9  et  a,  ne  nous  sont  plus  utiles;  il  est 


i 
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donc  à  propos  de  les  remplacer  par  leurs  éqnivaleals  immédiats 
7^1  »  H  —  6^1  >  oe  qui  donne 


Lorsque  /{ sera  donné ,  et  qu'on  aura  calculé  ut ,  le  second  mem- 
bre pourra  être  immédiatement  évalué  en  nombres  ;  les  termes  cor- 
rectifs annexés  à  Tunité ,  entre  les  parenthèses ,  se  trouveront 
presque  toujours  négligeables  dans  les  applications.  Tai  conservé 
aux  lettres  ti  et  o>i  leurs  indices  y  pour  rappeler  qu'elles  s'appli- 
quent à  l'époque  spéciale  à  laquelle  le  transport  se  termine,  ce  qui 
nous  permettra  d*emplojer  la  lettre  r ,  sans  indice ,  pour  désigner 
le  temps  dans  son  acception  générale,  si  l'occasion  s'en  présente. 

238.  Le  résultat  explicite  auquel  nous  venons  de  parvenir, 
concorde  avec  Pexpression  plus  générale  âeui — 1£,  que  nous  avions 
Formée  dans  la  page  255,  et  l'on  aurait  pu  l'en  déduire ,  en  la  res- 
treignant aux  circonstances  particulières  que  nous  avions  ici  consi- 
dérées. En  effet ,  nous  supposions  alors  le  transport  opéré  pour 
rintervalle  de  temps  f  1  —  f ,  ayant  ses  limites  / ,  f  1  »  toutes  deux 
distinctes  de  l'époque  fondamentale,  et  nous  avions  introduit  trois 
quantité&aoxiliaires ,  qui  étaient 

Faites  t  nui,  pour  que  le  transport  parte  de  cette  époque  même , 
comme  nous  le  voulons  ici  :  alors  d  sera  lA  ;  T  sera  égal  à  0 ,  et 
Texpressùm  générale  de  »i  —  u ,  ainsi  particularisée ,  coïncidera 
avec  celle  que  nous. venons  d'obtenir.  Toutefois  je  n'ai  pas  voulu 
la  faire  dépendre  de  cette  dérivation ,  parce  qu'il  était  presque 
aussi  simple ,  et  plus  satisfaisant ,  de  la  former  par  voie  directe. 

859.  Quant  aux  deux  autres  équations  qui  donnent  «i  H-  u  et  ^, 
elles  peuvent  alors  être  résolues  en  nombres  sous  leur  forme 
actuelle ,  sans  secours  d'auxiliaires.  Les  calculs  s'effectueront  ainsi 
très-simplement  d'après  la  seule  valeur  donnée  def|,  qui  par  sa 
grandeur,  et  par  son  signe  propre,   spécifie  l'autre  limite  du 
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tiansport.  On  trouvem  même  kalMtoeUemmit  <pie  les  termes  eor' 
rectifs  de  u  >  —  u  sont  tous  négligeaUes  d«DS  les  ap(^icalion$  aux- 
quelles cas  formules  sont  destinées.  Enfin  on  pourra  encore , 
comme  vérification ,  calculer  directement  Tangle  q^  par  la  rdatioB 
immédiate  établie  page  249»  V^^  deviendra  ici 

sin*y^  =  sîtt'|(wi — ftio)-4^sino>i|Sino>)oSin'74't  ; 

alors  on  profitera  delà  petitesse  relative  de  son  premier  terme  pour 
en  tirer  Texpression  logaritbmi({ue  suivante  : 


|SI 


logsinl  q  =  •^log(sin  tni  m  ^o  sin*?  4^i  ) 

sin'K»,— 1>„)^       ,      siB*f(6)i— ft»o)      ^ 


sinfl*iSin«>oSinH4'*       *  siB'»isin*«»oSin^j-4»f 

Il  sera  inutile  de  pousser  le  développement  au  delà  du  premier 
terme.  Mais ,  avant  de  le  mettre  en  nombres ,  il  faudra  débar- 
rasser son  numérateur  et  son  dénonûnateur  du  facteur  t  qui  leur 
est  commun.  On  y  parviendra  comme  tout  à  l'beure  par  Temploi 
provisoire  des  mêmes  auxiliaires  G  et  at ,  qui  donneront 


sin7^|/|  sintfsO         a,  \         * 


.(«;~4e'6»)9' 


L'/l 


Ce  rapport  n'entrant  dans  l'expression  logaritlmiîqae  qu'al&ibH 
par  son  élévation  à  la  deuxième  puissance ,  son  premier  terme  suf- 
fira toujours  pour  les  applications.  Se  bornant  donc  àleconservery 
et  y  remplaçant  les  auxiliaires  9  y  as,  par  leurs  é^uivalenis  actuels 
jti,  û  —  i^  ^1  >  on  aura  finalement 

logsin  |^  =  |log(sinwi sin WoSiD»f^^,)  -f  t*  ? êr\r^ — 

°       *^       ^    ^^  *  ^  '  (it-^fo)*sinû>|Sinwo 

> 

C'est  précisément  ce  que  Ton  tirerait  de  l'expression  analogut 
formée  page  257,  en  y  supposant  de  même  t  nôl,  et  la  restreî^iaiit 
à  un  pareil  degré  d'approximation.  Diaprés  l'artifice  qui  conduit  à 
ces  développements ,  il  est  visible  que  la  lettre  k  y  désigne  le 
module  direct  des  Tables  logarithmiques  usuelles,  lequel  a  lui* 

même  pour  logarithme  tabulaire  1)6377843. 


fermes  do  transport 


De  1800  à  i84o 
De  1800  à  1755 
De  175s  à  1840 


Termes  do  transport. 


De  1800  à  1840... 
De  1800  à  1755... 
De  1755  à  1840... 


ÉLÉMI 


Uj— » 


// 


•+-6,2950 
— 7,o8o5 
—0,7868 


If. 


-H).  30.49, 2991 

*-o.34.40}844o 
-hi.  5.3o,i6o4 


r 


DÉSIGNATION 
de  réquateor  snr  leqvei 
soBt  prises 
les  ooordonnées 
de  départ  a,d. 


i3 


«9 


Equateur  de  1800. 
Equateur  de  1800. 
Equateur  de  1755. 


Termes  du  tr 


De  1800  à  I 
De  1800  à  1 
De  1755  à  I 


«  IV,  page  343, 


Toutes  les  applications  où  Ton  prendra  l'époque  fondamentale 
pour  un  des  termes  de  départ  du  transport  s'effectueront  immé- 
diatement par  ces  formules  explicites.  Mais  si  l'on  veut  qa^il  ait 
lieu  entre  des  époques  toutes  deux  distinctes  de  celles-là  »  et  cor- 
respondantes aux  temps  f,  ti  comptés  du  i^'  janvier  1800,  il 
faudra  recourir  aux  expressions  générales  de  la  page  252,  que  Ton 
appliquera  à  ces  époques  avec  les  diverses  auxiliaires  que  nous  j 
avons  introduites  ;  précisément  comme  nous  l'avons  fait  en  par* 
tant  du  i^*"  janvier  1760,  pour  passer  du  catalogue  de  Bradtey  à 
celui  de  Piazzi. 

240.  Le  tableau  ci-joint  présente  trois  exemples  numériques  de 
ces  diverses  déterminations  relatives  à  des  intervalles  de  temps 
comprenant  des  nombres  entiers  d'années  juliennes  moyennes  y 
+  4o>  —  45  et  -f-  85.  Au  moyen  de  très-petites  réductions  dont 
le  principe  a  été  expliqué  page  267 ,  on  rapportera  à  la  première  de 
ces  limites  le  catalogue  formé  par  M.  Airy ,  sur  les  observations  ré- 
centes de  Greenwich  pour  le  i^**  janvier  1840  de  c^  même  méri- 
dien. On  rapportera  semblablement  à  la  deuxième  le  catalogue 
de  Bradley  ;  et  celui  de  Piazzi  s^adaptera  par  des  réductions  encore 
moindres,  au  i®'' janvier  1800  de  Paris,  où  nous  plaçons  Forigine 
de  numération  du  temps  i-  On  pourra  alors  identifier  avec  lui  les 
deux  antres.  Le  troisième  intervalle  +85  servira  pour  passer 
immédiatement  du  catalogue  de  Bradley  à  celui  de  M.  Airy,  sans 
s'arrêter  à  l'époque  intermédiaire.  Je  montrerai  plus  loin  l'usage 
spécial  de  chacune  de  ces  opérations  pour  perfectionner  les  con- 
stantes de  la  précession  et  les  catalogues  d'étoiles.  Je  ne  veux  ici 
qu^en  préparer  les  éléments  généraux  {*). 

Les  calculs  sont  effectués  pour  des  nombres  entiers  d'années  ju- 
liennes moyennes ,  comptées  de  Pinstant  physique  où  commence 
le  i^*' janvier  astronomique  de  Tannée  1800  sous  le  méridien  de 
Paris.  Ainsi ,  quand  on  voudra  les  appliquer  aux  catalogues  dési- 


{*)  Le  troisième  exemple  rapporté  dans  ce  tableau,  celui  où  le  trans- 
port s''opère  de  175S  à  1840  9  ^t  très*propre  à  montrer,  avec  toute  la  géné- 
ralité désirable,  le  jeu  et  remploi  des  signes  algébriques  dans  les  formules 
de  la  page  255.  Pour  celui-là,  les  limites  assignées  an  transport  sont 
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gnés,  il  faudra  faire  aux  coordonnées  qu'ils  expriment  les  petites 
corrections  pour  les  rs^mener  aux  dates  juliennes  prédses  que 
les  constantes  supposent  ;  nous  avons  expliqué ,  page  267,  le  prin- 
cipe général  de  ces  réductions.  Il  suffira  donc  d'en  consigner  ici 
les  éléments  ninnériques  eomme  je  le  fais  dans  le  tableau  suivant  : 


DÉBIOIfATION 

du 
catalogue. 


Bradiey.  • 


Piazzi . . . 


Airy . . , . 


DÂTBS  nriTIAUS» 


*- 


Le  1*^  janvier  1755,  au 
midi  de  Groen\rich. . 

Le  I®'' janvier  1840,  au 
midi  dte  Palerme. . . . 

Le  1®'  janvier  1840,  au 
midi  de  Greenwich. . 


TALCVAB  C0aftB8I>0ia>ARTBS 

de  f  j  en  jovn  moyens  « 
comptés  do  midi  moyen  de  Parts. 


—(45  J— o,a5)H-o,oo65o=— 45'-H»2565o 


j 


o,o3o6o 


i 


-H  4oJ  ^  iH- o  ,oo65o = -H  4t>'l  —  o  ,99350 


LES  MilBB, 

exprimées 
en  années 
Jnlienofls 
moyennes. 


O+j- 

+40+^ 


uHuvn 

taboMi 


4,8^ 


5,9î3i3 


3,43ft 


Les  logarithmes  contenus  dans  la  dernière  colonne  serviront  pour 
calculer  les  réductions 


/ 


-a.j, 


quUl  faudra  appliquer  aux  coordonnées  ai,  d^  de  chaque  catalogue, 
afin  de  les  ramener  à  des  dates  séparées  du  i^'  janvier  com- 
mençant de  Paris,  par  des  nombres  entiers  d'années  juliennes 
moyennes ,  comme  on  Pa  supposé  en  calculant  les  constantes  du 
transport.  Si  l'on  juge  ces  réductions  assez  petites  pour  que  Ton 


t  =—  4^»  tj  =+  4<'*  Appliquant  donc  à  ces  données  la  notation  convenue 
dans  les  formules  dont  il  s^agit ,  on  en  tire 

T  =  i(<,-+-0==  — 2,5,    ô  =  i^  — 0=H-4î»>5,    tf,  =  a  — a6T=(r-t-5f. 

Le  calcul  numérique  s'achève  alors  avec  ces  valeurs  de  T,  ^  el  a,.  Cest  la 
petitesse  de  T,  jointe  &  son  signe  négatif,  qui  communique  les  mêmes 
caractères  à  U| — u. 
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puisse  se  permettre  de  les  négliger,  comme  cela  arrivera  dan»  la 
plupart  des  cas  du  moins,  on  le  fera  en  connaissance  de  cause. 

241.  Le  tableau  qui  renferme  les  valeurs  des  constantes  du 
transport  suggère  plusieurs  remarques  que  je  vais  successive- 
ment présenter. 

Lorsque  nous  avons  calculé  directement  Tangle  dièdre  q^  formé 
par  réquateur  de  1800,  avec  l'équateur  de  1755,  en  nous  appuyant 
sur  les  catak^ues  de  Piazzi  et  de  Bradley,  nous  en  avons  obtenu 
deux  valeurs  tant  soit  peu  différentes  ;  savoir  : 

Par  les  observations  d'ascension  droite . .     9  =  902^^9543 
Par  les  observations  de  déclinaison 9  =  9o3'^,474^ 


Ce  qui  donnerait  pour  moyenne 9o3'^2i425 

Ces  deux  valeurs  de  l'angle  9,  étant  employées  séparément ,  nous 
ont  conduit  à  des  valeurs  du  coefiBlcient  principal  de  -i^  qui  se  res> 
sentaient  nécessairement  de  leur  différence,  ^'ayant  pas  de  motif 
pour  faire  un  choix  entre  elles,  nous  avons  pris  leur  moyenne, 
et  c'est  avec  cet  élément  qu'ont  été  calculés  tous  les  nombres  con- 
tenus dans  notre  tableau.  On  pourrait  donc  penser,  au  premier 
aperçu,  qu'en  revenant  de  1800  à  1755,  comme  nous  le  faisons 
dans  la  deuxième  ligne ,  nous  devrions  être  ramenés  aussi  à  la 
même  valeur  moyenne  des  angles  dièdres  primitifs ,  tandis  que  le 
calcul  nous  en  donne  une  plus  forte  de  o'',o52.  Mais  cette  pré- 
somption d'un  retour  exact  à  la  moyenne  des  valeurs  de  q  ne 
serait  fondée  que  dans  le  cas  où  les  coefficients  a ,  dont  nous  avons 
pris  la  moyenne ,  leur  seraient  individuellement  proportionnels , 
au  lieu  qu'ils  en  dépendent  par  des  relations  beaucoup  plus  com- 
plexes, n  n'y  a  donc  pas  sujet  de  s'étonner  si  les  moyennes  propres 
de  ces  deux  éléments  ne  correspondent  pas  rigoureusement  l'une  à 
l'autre. 

La  valeur  de  Tangle  q ,  contenue  dans  la  troisième  ligne  du  ta- 
bleau, se  trouve  presque  égale  à  la  somme  arithmétique  des 
valeurs  consignées  dans  les  deux  premières  lignes.  Elle  est  seu- 
lement moindre  de  o^jOigS.  La  raison  de  ce  résultat  se  découvre 
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par  l'inspection  de  la  fi^.  i5,  en  y  considérant  le  triangle splrâ- 
rique  Qs  «Q  2Q3  y  qui  est  formé  par  Tentre-croiseroent  des  trois 
équateurs  propres  aux  années  1840,  1800  et  1755.  Les  nombres 
rapportés  dans  les  deux  premières  lignes  du  tableau  expriment 
les  angles  intérieurs  de  ce  triangle,  appartenant  aux  sommets 
Q2  9  sQ*  Le  nombre  de  la  troisième  ligne  exprime  le  supplément  du 
troisième  angle  intérieur,  appartenant  au  sommet  3Q3.  Consé- 
quemment ,  si  Ton  forme  la  somme  de  ces  trois  angles  intérieurs) 
on  aura  ce  qui  suit  : 

Angle  en  Q  s ... .         o®  1 3'  22",  7669 

en  ,Q o»iy  3",  2663 

euaQa. . . .     i79o3i'33",996i 

Somme 180®   o'  o*,oi93 

L'excès  de  la  somme  sur  1^  degrés  résulte  de  ce  que  le 
triangle  est  sphérique.  La  petitesse  de  cet  excès  tient  à  ce  que  les 
côtés,  n'ayant  qu'une  amplitude  très-restreinte,  sont  adjacents  à 
de  très-petits  angles  intérieurs ,  aux  sommets  Q2 ,  jQ. 

Î49.  Pour  m'assurerque  ces  nombres  et  les  éléments  généraux 
dont  ils  dérivent  ont  toute  l'exactitude  qu'exigent  les  applicatioDS 
ultérieures  auxquelles  ils  sont  destinés ,  je  les  ai  soumis  à  Fé- 
preuve  suivante. 

M.  Aîry  a  publié  en  i843  un  catalogue  d'étoiles  dont  les  posi- 
tions moyennes  sont  toutes  rapportées  à  la  date  du  i*' janvier 
1840.  Il  est  entièrement  fondé  sur  les  observations  faites  avec  les 
instruments  de  Greenwich ,  tant  avant  qu'après  cette  époque ,  dans 
un  court  intervalle  d'années  auxquelles  elle  est  à  peu  près  inter- 
médiaire; en  sorte  que  les  réductions  qu'on  a  dû  faire  aux  ré- 
sultats partiels  pour  les  y  transporter ,  n'ont  exigé  qu'un  emploi 
des  formules  correctives  trop  restreint  pour  être  douteux.  La 
position  de  l'étoile  polaire  en  particulier  résulte  de  524  obser- 
vations d'ascension  droite ,  et  de  608  observations  de  déclinaison  ^ 
qui  correspondent,  en  moyenne,  à  Tannée  i838.  Les  coordonnées 
équatoriales  de  cette  étoile  pour  le  i*^'  janvier  i84o  se  trouvent 
donc  ainsi  établies  avec  toute  la  certitude  que  Fastronomic  peut 
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attjôanTliDi  alt^idre.  Je  me  suis  proposé  de  transporter  à  cette 
même  épo<{ue  les  co<Mrdonnées  de  Bradiey  >  d*après  les  éléments 
delaprécessîon,  calculés,  pour  cet  intervalle ,  dans  le  tableau 
précéd«:it. 

Pour  cela  j'ai  dA  d*abord  appliquer  à  Tascension  droite 
moyenne  de  1755  une  très-petite  correction  additive,  afin  d*y 
corriger  TefFet  de  la  nutation  un  peu  trop  forte  employée  par 
Bessel  en  la  calculant.  Je  Fai  supposée  égale  à  -4-6^^,8,  confor- 
mément à  réviduation  que  nous  en  avons  faite  dans  la  page  3io, 
et  j*aî  obtenu  ainsi,  pour  les  coordonnées  du  1*"  janvier  i755, 
de  Greenwich ,  les  valeurs  suivantes  : 

a  =  io«55'4i%i8,       €f=:870  59'4i",i2. 

J'ai  dû  aitssî  préparer  d'avance  la  correction  additive  à  l'ascension 
droite  calculée,  qui  représente  Peffet  du  mouvement  propre  dans 
rintervalle  de  quatre-vingt-cinq  années,  que  le  transport  embrasse. 
Je  Fai  déduite  par  proportion  de  celle  que  nous  avions  obtenue 
p.  3i5,en  passant  de  1 755  à  1800.  Nous  avions  eu  ainsi ,  pour  ces 
quarante-cinq  premières  années,  +  49'^539  d'arc,  en  moyenne. 
Admettant  donc  la  supposition  de  la  proportionnalité,  les  quarante 
années  postérieures  devront  y  ajouter  +  43'^o35  ;  ce  qui  don- 
nera en  somme  -h  93'^574  9  dont  il  faudra  accroître  l'ascension 
droite  calculée  pour  le  i*'  janvier  1840,  avant  de  la  comparer  à 
TobservatioQ.  D'après  les  mêmes  calculs,  le  mouvement  moyen. 
de  déclinaison  pour  le  premier  intervalle  serait ,  en  moyenne,. 
—  o",356,  ce  qui  donnerait  pour  le  second  — o",3i6j  eii 
somme,  — of'fi'jn.  Mais  la  différence  primitive  sur  laquelle  ce 
résultat  repose  est  trop  proche  des  erreurs  d'observation  suppo* 
sables ,  pour  que  l'on  puisse  s'y  confier  ;  et  je  le  rappelle ,  ainsi 
que  le  précédent ,  afin  de  donner  seulement  le  type  de  l'emplor 
qu'on  en  doit  faire.  Bessel ,  en  combinant  les  mêmes  observations- 
de  Bradiey  avec  les  siennes  propres,  rapportées  à  l'époque 
moyenne  de  1820,  trouve  un  mouvement  en  déclinaison  de  sen» 
contraire,  égal  à  -+•  o'^2i8  pour  ces  soixante-cinq  années ,  ce  quï 
donnerait  par  proportion  -h  o'^aSS  pour  les  quatre-vingt-cinq 
ans,  qui  séparent  le  i**^  janvier  1755  du  i*""  janvier  i84o.  Mais  le 
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{Hremier  du  ces  nombres  est  encore  Inen  petit  pour  <{ue  Ton  ea 
puisse  répondre.  Bessel  trouve  aussi  le  mouvement  d'ascenson 
droite,  égal  à  +87^872  en  arc  pour  ces  mêmes  soixante-cinq 
années,  ce  qui  donne ,  pour  les  quatre-vingt-cinq  >  -h  i  i4*>9io  (*)• 
Ces  diverses  évaluations  ne  devant  être  appUquées  qu'à  la  suite  du 
calcul  effectué  dans  l'hypothèse  de  la  fixité  de  Tastre,  il  sera  temps 
de  discuter  leur  probabilité  relative  y  quand  nous  comparerons 
aux  observations  de  i84o  les  coordonnées  finales  résultantes  de 
leur  emploi.  Maintenant,  pour  employer  les  constantes  de  notre 
tableau,  il  faut  ramener  les  coordonnées  des  deux  catalogues  aox 
mêmes  limites  temporaires.  £n  conséquence,  conformément  à  ce 
qui  a  été  expliqué  page  267  ,  j'extrais  de  Tun  et  de  l'autre  les 
variations  annuelles  +  a,  -f-  ^ ,  des  coordonnées  équatoriales  de 
notre  étoile,  en  1755  et  1840,  variations  dans  lesquelles  il  faut 
comprendre  son  mouvement  propre  annuel.  £n  ayant  égard  ï 
cette  remarque ,  leurs  valeurs  sont  telles  qu'on  le  voit  ici: 

En  1755.  En  1840. 

a  S  a. 


-f- 155^892  4-i9",686     -h247^5I7  -M9",3i9 

Ces  données  doivent  être  respectivement  combinées  avec  les  va- 

/ 
leurs  du  facteur  -9  que  nous  avons  formées  plus  haut  pour  les 

deux  époques  considérées.  En  s'arrêtant  aux  centièmes  de  se- 
condes d'arc ,  on  trouve  : 

/  / 

Pour  1755. .  .      a  "l  =  -H  o'',!  I ,       ^*^  =  -}-  o",oi  ; 

Pour  1840 .. .      o:A  =  —  0^,67,       ^A  =  —  o",o5. 

D'après  cela,    les   coordonnées  équatoriales  a,  d,  a^y  dy  de 
l'étoile ,  fournies  par  les  deux  catalogues ,  étant  transportées  aux 


{*)  Tabula  Begiomoniante  (  Introduction ,  page  xliii). 
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iastants  physiques  pour  lesquels  les  constantes  de  notre  tableau 
sont  calculées ,  se  changejront  dans  ceUes*ci ,  qui  leur  deviennent 
applic^Ies  : 

En  1755. . .      (a)  z=:a  —  o",ii,         (d)  =zd  — o'^oi  ; 
Eni84o...     (a),  =fl, +o",67,         (rf),  =ri5f| -h o'',o5. 

De  là  on  tire  les  coordonnées  initiales  du  transport 

(a)=  io«55'4i>7,       (rf)  =  87«59'4i%ii. 

Connaissant  celles-ci ,  on  obtiendra  par  nos  formules  les  dilSé- 
rences  (a)x  —  (à) ,  {d)i  —  (d)  y  qui  expriment  leurs  accroissements 
théoriques  pendant  les  quatre-vingt-cinq  années  juliennes  consi- 
dérées, en  supposant  que  l'étoile  soit  restée  fixe  sur  la  sphère 
céleste.  Pour  cela ,  il  faut  les  combiner  avec  les  éléments  de  ce 
transport,  consignés  dans  la  dernière  ligne  du  tableau  de  la 
page  343.  On  trouve  ainsi ,  d'abord 

log^=3,853oio4,       log^i  =  1,3733889; 

et,  par  suite, 

log  tang  1 1  (rf),  —  (rf)  I  =  3,6050627 , 
log  tang  I  (a), — (a)  —  A I  =  2,7863766. 

De  là  on  tire 

(d),  —  (rf)  ==  -+-  o«  27'  4 1  '',558o , 
(a)t'-(a)  —  A  =  -K  3«>29'56",8o35. 

La  valeur  de  la  constante  A  est  exprimée  dans  le  tableau  ;  celles 
des  coordonnées  initiales  (a),  (d)  sont  connues.  En  les  substituant 
ici,  on  obtient 

(d),  =  88»27'22",668o,        («).  =  i5»3o' 54^,5554. 

Ce  sont  là  les  coordonnées  équatoriales  de  l'étoile  transportées  à 
quarante  années  juliennes  complètes  au  delà  du  i*^' janvier  1800, 
de  Paris ,   en  supposant  qu'elle  fût  restée  absolument  ûxe  sur  la 
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sphère  céleste  (*).  Pour  les  transporter  au  i~  janvier  i84o,(k 
Greenwich ,  dans  la  même  supposition ,  il  faut  y  appliquer  res- 
pectivement les  réductions  — o'',o5  et  — 0^^,67  qui  viennrat 
d'être  tout  à  l'heure  calculées.  On  aura  alors  les  coordonnées 
théoriques  «^1,^1  relatives  à  cette  dernière  date,  qui  seront 

d,  =  88»  27'  22",6i8o ,        a,  =  i5«  3o'53",8854. 

Pour  achever  de  rendre  ces  résultats  de  calcul  comparables  aux 
coordonnées  observées ,  il  faut  y  ajouter  les  changements  que  le 
mouvement  propre  de  l'étoile  a  dû  y  produire  dans  l'intervalle  de 
temps  que  le  transport  embrasse.  Je  le  fais  donc  en  appliquant 
séparémoit  les  deux  systèmes  d'évaluation  rapportés  plus  haut, 
et  j'obtiens  ainsi  les  résultats  suivants  que  je  compare  aux  déter- 
minations de  M.  Airy.  J'ai  converti  les  arcs  ai  d'ascension  droite 
en  temps,  parce  qu'il  les  a  exprimés  sous  cette  forme.  Les 
lettres  BP  accouplées  désignent  les  quantités  des  mouvements 
propres  que  nous  avons  déduites  des  observations  de  Bradley  et  de 
Piazzi  ;  la  lettre  B  seule  désigne  celles  que  donnent  les  évaluations 
de  Bessel. 


{*)  Comme  vérification ,  j'applique  à  ces  valeurs  réqoatîon  subsidiaire  en 
U^  -h  U  et  TTj  —  U.  Le  logarithme  de  tang  \  [{d\  —  {d)]  se  retrouve  le  même 
que  par  le  calcul  direct,  à  la  difiërence  d'une  seule  unité  sur  la  septième 
décimale.  On  peut  aussi  constater  que  le  logarithme  du  produit  cos  (i),  sin  U| 
est  égal  à  celui  de  eo^{d)  sin  U  dans  les  mêmes  limites  d'^erreur. 
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Coordonnées  théoriques  de 
la  polaire,  au  i®*^  jan?ier 
184O)  de  Greenwicb,  cale. 

Mouvements  propres  pour 
b5  ans,  éralués 


Coordonnées  vraies  au  i^' 

jany.  1840,  de  Greenwicb, 

I  calculées •  .  •••••••.«.••. 

Les  mêmes  ,  prises  dans  le 
catalogue  de  M.  Airy,  obs. 

|Excès  du  calcul  sur  Pobsenr. 


SS.ay'.Qî^GiS 


— o'',67aBP 


88.37.^1,946 
88.37.33,200 


—  0,354 


m» 


b  m    s 
1.3.   3,593 


-f«»,338  BP 


1.3.  9,83o 


1.3.10,930 


—  1,100 


rf. 


88.37'.33,6i8 


©'',385  B 


88.37.33,903 
88.37.23,300 


-+■  0,703 


h  m    • 
1.3.  3,593 


7»,66iB 


1.3.11,353 


1.3.10,930 


0,323 


A  juger  d'après  ces  nombres  9  le  mouvement  d'ascension  droite 
assigné  par  Bessel  serait  un  peu  plus  fort  que  le  véritable  ;  et  celui 
que  les  observations  de  Bradiey ,  combinées  avec  celles  de  Piazzi , 
nous  ont  donné  serait  un  peu  trop  faible.  Le  mouvement  de  dé- 
clinaison serait  plutôt  soustractif ,  comme  nous  l'avons  trouvé , 
qu'additif,  comme  Bessel  le  trouve.  Mais ,  même  en  prenant  les 
coordonnées  observées  à  Greenwich  comme  complètement  rigou- 
reuses, cette  induction  serait  trop  absolue;  car  les  valeurs  que  le 
calcul  leur  assigne  pour  l'étoile  supposée  fixe  dépendent  des  dé- 
placements attribués  aux  plans  de  l'équateur  et  de  Técliptlque  par 
les  constantes  de  la  précession  dont  on  fait  usage.  Or,  dans 
Tordre  de  petitesse  des  différences  ici  trpuvées,  de  légères  altéra- 
tions dans  ces  constantes  en  pourraient  modifier  sensiblement  la 
grandeur  ou  même  le  signe.  La  seule  conséquence  certaine  qui 
résulte  d'un  accord  si  proche ,  c'est  que  les  éléments  de  transport 
dont  nous  nous  sommes  servis  ont  toute  la  précision  nécessaire 
pour  faire  découvrir  les  dernières  corrections  qu'il  exige ,  en  fai- 
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saut  concourir  à  leur  détermination  définitive  un  grand  nombre 
d'étoiles  convenablement  choisies  dans  les  catalogues  antérieurs  ou 
postérieurs  à  iSoo,  auxquels  on  pourra  accorder  une  égale  con- 
fiance. C'est  aussi  là  le  seul  point  que  j'ai  voulu  établir,  et  sor 
lequel  je  reviendrai  plus  tard. 

945.  Afin  de  faciliter  ces  opérations  de  transport,  j'ai  déve- 
loppé en  série  les  expressions  algébriques  des  quantités  Ui—Uy 
«1  +  tt  et  q  jusqu'aux  troisièmes  puissances  du  temps  ti  inclusi- 
vement, i  étant  nul  ;  c'est-à-dire  en  supposant  qu'une  des  limites 
du  transport  soit  l'époque  fondamentale  même.  Cette  restrictioD 
permet  de  le  prolonger  jusque-là  sans  trop  de  complication,  en  les 
tirant  des  équations  (A)o  que  nous  avons  préparées ,  page  SSg, 
pour  ce  cas  spécial.  Après  les  avoir  ainsi  obtenus  sous  leur  forme 
littérale ,  j'ai  converti  en  nombres  leurs  coefficients  généraux,  en 
les  adaptant  à  l'époque  du  i*'' janvier  i8oo  de  Paris. 

A  cet  effet ,  je  reprends ,  dans  la  page  827 ,  les  expressions  gé- 
nérales de  6>i  et  de  ^pi ,  qui  représentent  les  valeurs  de  &>  et  de*} 
propres  au  temps  ti  compté  de  cette  époque;  puis  je  les  substitae 
d'abord  dans  les  deux  premières  équations  (A)o ,  et  je  développe 
les  deux  inconnues  Ui  +  « ,  U|  —  u,  suivant  les  puissances  de/, 
que  ces  quantités  y  introduisent.  J'obtiens  ainsi  les  résultats  sol- 
vants: 

a* 
■ïT«7r,coswoSin*wo 

tf, -Hti  =  acoso>o^i  —  6coswo^Î4-{  5^ 


^  j. 

2R" 


sinuo 


6 


dsmwo  1      /  .    a'  c  J'      .      C 


2R"tang&)o  a^  ''(t'sin'wo 
Considérant  ensuite  la  troisième  équation ,  j'y  ai  premièrement 
développé  le  facteur  tang  |  (  ui+«)o)  9  de  manière  à  maintenir  les 
produits  résultant  dans  ces  mêmes  limites;  ce  qui  m'a  donné 

tang  I  y  =r  sin  I  { «i  -l-  w  )  tang  «o 
4- sin  i(ii. +  «)sini(«,- II) tang «c  +  ^^J^^'N 
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alors  j'ai  fait,  par  abréviation , 

Les  lettres  qui  multiplient  les  puissances  de  ^,  représentent  les 
coefficients  respectifs  des  deux  développements  ci-dessus  formés. 
Puis  j'ai  efTectué  les  substitutions,  et  j'ai  trouvé  pour  9  l'expres- 
sion suivante  : 

7  =  AtangWor,-f-B,tangWorJ 

A^  AA' 

C.  tang wo  —  TT  viTT,  tang  «o  4-  7  W  ^«g  «« 

cA  ,    A'^         , 

■^aR^^cos^co^^R^''^"^"" 

Pour  réduire  ces  formules  en  nombres,  il  n'y  a  plus  qu'à  y  rem- 
placer les  lettres  a,  6,  c  par  leurs  valeurs  propres.  J'ai  donc 
appliqué  ici  celles  que  nous  avons  obtenues  page  3349  et  j'en  ai 
déduit  séparément  u,  u  1  et  q.  Ensuite  j'ai  pris  y  dans  la  page  33^, 
l'expression  générale  du  mouvement  du  point  équinoxial  en  ascen- 
sion droite ,  que  nous  avons  aussi  formée ,  pour  un  temps  quel- 
conque ^  compté  de  cette  époque,  sous  la  désignation  de  a' ;  et , 
l'appliquant  au  temps  r, ,  j'en  ai  composé  la  quantité  analogue , 
que  nous  avons  appelée  a , .  J'ai  donc  pu  former  alors  la  constante 
M -ha,  4- a'  —  a,  ou  A,  qui  entre,  comme  additive,  ou  comme 
soustractive,  dans  l'expression  de  toutes  les  ascensions  droites 
transportées.  Car  la  valeur  de  a',  qui  est  relative  au  temps  f, 
devient  nulle  comme  lui ,  pour  celle  des  deux  limites  qui  coïncide 
avec  l'époque  fondamentale.  J'ai  obtenu  ainsi  le  tableau  suivant 
qui  présente  tous  les  éléments  du  transport ,  en  fonction  des  trois 
premières  puissances  du  temps  ^1 ,  où  l'on  veut  1^  borner.  J'ai  indi- 
qué an-dessus  des  coefficients  numériques  leurs  logarithmes  tabu- 
laires, qu'il  faut  joindre  à  ceux  de  ces  puissances,  lorsque  fi  est 
donné ,  pour  avoir  le  tout  en  nombres;  car  la  multiplication  arith- 
métique ne  serait  ni  aussi  sûre  ni  aussi  commode ,  à  cau3e  de 
l'incertitude  qui  affecte  les  dernières  décimales  des  coefficients. 


T.    IV.  23 
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Tableau  des  quantités  à  employer  comme  éléments  numériques,  pour  trans- 
porter les  coordonnées  équaton'ales  des  étoiles  depuis  le  midi  mojaif 
commençant  le  i^' Janvier  i8oo  à  Paris,  jusqu'à  toute  autre  époque  pot- 
térieure  ou  antérieure  séparée  de  celle-là  par  un  intervalle  de  temps  t. ^ 
exprimé  en  années  juliennes  moyennes  de  365^,25,  comme  aussi  pour  h 
ramener  de  l'époque  i8oo-h^i  au  i*^  Janvier  1800  de  Paris: 

(1,664984^)  (5,9989912)  (8,557fei8) 

«,  H- a  =-+-46'',a364i  935  «1— o'',oooo99768ao5  <*-i-o'',ooooooo36io^T3: 'il 

(7,1968986)  (7,5309066)  (^,8971269) 

u^  —  u  =-h  o",  15735  i56ri-t-o",oooooo339552tî—o'',ooooooooo7 890901!; 

(1,3654098)  (5,6964815)  (8.0469961) 

«i=-H23'',i9689o45«|--o'',oooo4  97143  aôfî-ho^oooooooiTGôMiSf!, 

(1,3624736)  (5,6994477)  (8,0669800 

u  =-f-a3*,o395!i889i»— o'',oooo5oo538:8«*  -j-o'joooooooia^fe^'î 

(i,3o«563o)  (5^6365710)  (8,614^80) 

7  =-i-ao'',0707a  222  f  1—  o'',oooo4  33o8a  87  «J—  0^,000000041 1 57<o34 


roà  rJ 


u  +  a'  =  u  (a'  est  nul  dans  Papplication ,  parco  que  Tépoque  d'où 
compte  le  temps  t  est  prise  pour  une  des  limites  do  tnosport] 

(1,3624736)  (4,2831727)  (8,246996.) 

Il,  —  aî=-+-2S'',o3952890fi-i-o*jOOoi9i943i74<;-+-o'',oooooooi766wi8'! 


'.lit 


(i  ,6635o35)  (4, 1519496)  (8,5576317) 

«i-i-u-f-a'— aj  ou  A=-i-46",079o578of|-t-o'',oooi4 18^296  «î-i-o'',ooooooo36io95iî 

Lorsque  les  quatre  quantités  u,  9 ,  «i  — a ,  et  A  auront  été  cal- 
>  culées  par  ces  développements ,  pour  la  valeur  donnée  de  /i ,  on 
formera  les  auxiliaires 

U  =  a  4-  «  -4-  a' ,     Ui  =  a,  —  «,  -f-  a ,  , 

qui  conviennent  à  chaque  étoile  que  Ton  voudra  cozisidérer;  tt 
Ton  aura  ainsi  tous  les  éléments  du  transport  ^  tant  direct  qu'in- 
verse de  ses  deux  coordonnées  équatoriales. 

244.  Si  Ton  applique  ces  développements  aux  deux  râleurs 
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de  il,  H-*4o  et  — 4^,  pour  lesquelles  nous  avons  calcule  directe- 
ment les  quantités  qu^ils  expriment ,  on  verra  qu'ils  les  reprodui- 
sent avec  tout  le  degré  d^dentité  que  l'on  peut  atteindre  par  les 
Tables  à  sept  décimales;  les  différences  ne  s'élèvent  qu'à  quelques 
unités  dans  les  dix-millièmes  de  seconde ,  même  pour  Ut-^uet  A^ 
qui  sont  les  plus  considérables.  J'ai  trouvé  un  accord  du  même 
ordre  en  faisant  ^i  =r  60.  Enfin  ^  j'ai  porté  cette  épreuve  compara- 
tive jusqu'à  ^1=  100.  Alors  les  résultats  des  développements  et 
ceux  du  calcul  trigonométrique  direct  présentent  des  différences 
de  2  ou  3  centièmes  de  seconde  en  arc,  dans  les  valeurs  de 
Ui-\-Uy  q  et  A.  Mais,  lorsque  le  temps  r,  devient  aussi  considérable, 
ces  petites  fractions  tombent  déjà  dans  les  quantités  qu'on  évalue 
par  les  parties  proportionnelles  du  deuxième  ofdre,  en  opérant 
avec  les  Tables  logarithmiques  à  sept  décimales  ;  de  sorte  qu'elles 
deviennent  également  incertaines  dans  les  deux  modes  de  calcul. 
Heureusement  cela  ne  peut  en  traîner  aucun  inconvénient  pratique  de 
quelque  importance:  d'abord,  parce  que  de  pareilles  quantitéséchap- 
pent  aux  observations  immédiates  les  plus  précises  ;  puis ,  parce 
qu'avant  d'atteindre  des  époques  aussi  éloignées,  on  aurait  sans 
doute  trouvé  prudent  de  renouveler  les  éléments  théoriques  du 
transport ,  pour  les  rapprocher  davantage  des  conditions  pré- 
sentes. Alors  on  en  formera  de  nouvelles  séries ,  pareilles  aux  pré- 
cédentes ,  d'après  les  expressions  algébriques  que  j'ai  données  de 
leurs  coefficients.  Supposant  donc  qu'on  borne  l'emploi  de  celles-ci 
aux  limites  de  temps  restreintes  que  leur  constitution  théorique 
permet  et  suppose,  on  en  tirera  en  quelques  instants,  pour  cha- 
que époque  assignée ,  les  valeurs  numériques  absolues  des  divers 
éléments  qu'elles  expriment,  sans  être  exposé  aux  chances  d'erreur 
que  l'évaluation  et  l'Interprétation  des  symboles  trigonométriques 
entraînent  toujours.  On  aura  encore  ainsi  l'avantage  de  pouvoir 
aisément  tenir  compte  des  petites  fractions  de  temps  qui  accom- 
pagnent les  nombres  entiers  N  d'années  juliennes  moyennes,  dans 
le  transport  des  catalogues  d'un  i*'  janvier  à  un  autre ,  sans  avoir 
besoin  d'appliquer  une  réduction  particulière  aux  coordonnées  de 
chaque  étoile  que  Ton  voudra  considérer.  Car,  si  l'intervalle  de 
temps   que  le'  transport  doit  embrasser  est  exprimé  en  jours 

23. 
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moyens;  par  I^J-t-/,  J  désignant  365J»a5,  il  en  résultera,  dans 
notre  notation , 

Alors  les  termes  de  chaque  constante,  qui  ont  pour  facteur  la  pre- 
mière puissance  de  /, ,  pourront  être  immédiatement  calculés  par 
multiplication  partielle ,  et,  pour  obtenir  les  suivants  avec  tonte 
Fexactitiide  nécessaire ,  dans  les  limites  de  temps  auxquelles  les 
formules  sont  restreintes,  il  suffira  de  prendre 

iogr.  =  logN-h^, 

X-  étant  le  module  direct  des  Tables  logarithmiques  usuelles,  dont 
le  logarithme  propre ,  dans  ces  mêmes  Tables,  est 

logX  =:  1,6377843. 

24tf.  Il  sera  également  utile  de  réduire  en  nombres  les  déve 
loppements  plus  restreints  que  nous  avons  formés  page  260,  pour 
le  cas  où  les  deux  limites  du  transport  sont  distinctes  de  l'époque 
fondamentale ,  Fintervalle  qu'elles  embrassent  étant  alors  borné 
dans  son  amplitude ,  comme  nous  Tavons  spécifié.  Gela  sera  très- 
facile  après  ce  qui  précède  ;  car,  sous  ces  conditions  restreintes, 
les  coefficients  littéraux ,  et  par  suite  les  coefficients  numériques 
de  leurs  termes  variables ,  sont  identiques  à  ceux  qui  affectent  les 
deux  premières  puissances  de  fi ,  dans  les  développements  que 
nous  venons  de  calculer  en  partant  de  Tépoque  fondamentale. 
Nous  n'avons  ainsi  qu'à  les  transcrire,  en  y  appliquant  les  facteurs 
r, -h^,  ti  —  /,  qui  leur  sont  respectivement  annexés  dans  les 
expressions  littérales  de  la  page  citée.  On  aura  ainsi,  d^abord 

{ 1 ,6649842 )  (  5,9989922 ) , 

tt,4-M=H-46",2364i935(/,— ^)— o",oooo997682(f,-i-f)(/,"-^); 

(1,1968986)  (7,5309066), 

w, —  w=-+-  o",  15736  i56{t,  -h  r)-H  o",ooooo  03395  {tt  -h  /)*; 

(i,3o2563o)  (5,6365710), 

(j  =-h  20^,07072  222  (r, —  t)  —  o",oooo433o83(f  i-hO(^«"^')* 
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Je  n'achève  pas  la  détermination  individuelle  de  u  et  de  m,  sons 
ces  formes  générales,  parce  qu'elle  s'effectuera  beaucoup  plus 
commodément  sur  les  valeurs  numériques  de  {^ ,  4-  /< ,  et  de  m, —  i/ , 
quand  elles  seront  calculées.  Ayant  obtenu  ainsi  u  et  u^y  on 
formera  séparément  les  quantités  a',  a,  ,  correspondantes  aux 
époques  limites  ^,  ^i,  d'après  leur  expression  générale  établie 
page  337  y  laquelle  donnera 

(7,1968986)  (4,383i68) 

a'  =  4-  o",  15736  l5  /  —  0^00024  16575  t\ 

ol\  =^4-  o",  15736  i5  r,  —  0^,00024  16575  t\. 

Rien  ne  manquera  donc  pour  évaluer  numériquement  les 
quantités  auxiliaires  U,  Ui  et  la  constante  A ,  qui  entrent  dans  ces 
formules  approximatives  de  transport,  comme  dans  les  générales, 
ainsi  qu'on  l'a  vu  page  262  ;  car  on  connaîtra  toutes  les  parties 
constituantes  de  leurs  expressions  littérales,  qui  sont 

U  =  « -f- a -f- a' ,    U|=:«i  —  Mi-f-a', ,    A  =  « -j- tt, -|- a'  —  a,; 

et  la  forme  générale  de  la  constante  A,  pour  ces  intervalles  de 
temps  restreints,  sera 

(i,6635o35)  (4,1519496) 

A=H-46%o79o5  785  (^  —  f)-Ho",oooi4 18893(^1 4-/)  (^i—^)- 

Si  l'on  fait  t  nul  dans  ces  diverses  expressions,  l'époque  fon- 
damentale deviendra  une  des  limites  du  transport.  Alors  a!  s'éva- 
nouira ,  et  l'on  retombera  identiquement  sur  les  deux  premiers 
termes  des  dév<|)oppements  plus  étendus  que  nous  avons  d'abord 
établis  pour  ce  cas  spécial.  Enfin ,  lorsque  les  valeurs  données  de 
/  et  de  / 1  dépasseront  les  amplitudes  auxquelles  nous  les  suppo- 
sons ici  restreintes,  on  devra  calculer  les  éléments  du  transport 
par  les  relations  Irigonométriques  rigoureuses  qui  ont  été  exposées 
page  252. 

246.  Les  valeurs  numériques  conclues  de  ces  diverses  expres- 
sions devront  être  immédiatement  introduites,  avec  leurs  signes 
propres,  dans  les  formules  générales  de  transport  de  la  page  262, 
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pour  servir  à  leur  application  tant  directe  qu'inverse  ;  c'est-à-dire 
selon  que  le  transport  doit  avoir  lieu  de  1800  -^e  k  1800  +  r, , 
ou  de  1800  +  ^1  à  1800 -h  ^  La  seule  inspection  des  formules 
fondamentales  de  la  page  26a  nous  a  montré  que  cette  inversion 
de  sens  s'établit  par  une  simple  mutation  de  lettres  et  de  signes, 
combinée  de  manière  que  le  signe  de  Tangle  dièdre  q  suive  tou- 
jours celui  de  r,  —  /.  Toutefois,  pour  épargner  aux  calculateurs 
les  modifications  de  détail  que  ce  choix  alternatif  d'origine  exige,  je 
vais  présenter  ici  les  formules,  tant  rigoureuses  qu'approximatives, 
explicitement  préparées  pour  ces  deux  cas  ;  en  sorte  que  Von  n'ait 
plus  à  y  faire  que  de  simples  substitutions  nuipériques ,  dont  les 
données  seront  fournies,  dans  chaque  circonstance ,  par  les  déve- 
loppements que  nous  venons  de  calculer.  Ce  sera  l'objet  du  ta- 
bleau ci-joint. 

347.  Lorsque  le  premier  mode  de  transport  spécifié  dans  ce 
tableau  est  restreint  à  de  courts  intervalles  de  temps  peu  éloignés 
de  l'époque  fondamentale ,  on  est  conduit  à  des  formules  deve- 
nues aujourd'hui  très-usuelles  parmi  les  astronomes,  mais  dont 
nous  découvrirons  ainsi  les  véritables  éléments  physiques  elles 
justes  limites  d'application. 

Dans  ce  cas,  les  constantes  du  transport  se  calculeront  parles 
expressions  restreintes  que  nous  avons  préparées  pour  ce  but 
même,  pages  356  et  357.  Représentons-y  l'intervalle  r,  —  t  pan, 
ce  qui  fera  r,  égal  à  /  -f-  t  ,  et  désignons  les  valeurs  résultantes  des 
constantes  A  ,  y,  par  des  indices  tirés  de  cette  lettre.  Nous  aurons 
ainsi 

A^  =r  [H-  46",o79o5785  -h  0^00014  i8893<2/-hT)]T, 
q^  =  [h-  2o'',o7072  222  —  o",oooo433o83  {-it  -hr)]r. 

T  est  censé  ici  exprimé  en  années  juliennes  moyennes.  Dans  l'ap- 
plication spéciale  que  j'ai  ici  en  vue,  il  sera  au  plus  égal  à  ±t< 
Alors  sa  présence  dans  les  parenthèses  ne  produirait  pas  des  mil- 
lièmes de  seconde  d'arc  ;  on  peut  donc  l'y  supprimer. 

A  ces  conditions  ajoutons  encore  que  le  transport  de  t  kt 
doive  être  effectué  uniquement  sur  des  étoiles  assez  proches  de 


jans^w) 


a  déclina 


sU 


liqiiée,  oi 


|t,  soit  en 
^s  suivant 


tableau  ^  i 
i  différeron 
ivons  fait  pi 

Pamplitudj 
ts  sont  appl 

fit  très-siml 


îamie? 
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e  répoque  t,  pour  que,  dans  les  développements  de 
, ,       JDU  puisse ,  sans  erreur  sensible ,  supprimer  tous  les 

Iplîés  par  le  rapport  ^'   Cette  limite  se  reconnaîtra 

ils  chaque  circonstance  où  f  et  t  seront  donnés,  puis- 
il  de  voir  à  quelle  valeur  de  tang  d  les  termes  dont  il 
iaient  d'être  effectivement  négligeables.  Ceci  admis ,  on 

jement 

_  l 

sU'        {  «1  =  «  H- A^  4- y^  sin  U  tang  flf, 

dxz=zd  -H^/tCOsU. 


lignée,  01 


»n  générale  de  Tangle  auxiliaire  U  est 

\]  z=ia  -h  w  4-  a'  ; 

la  valeur  de  w -ha' sera  évidemment  très-petite,  il 
[aire 


(a  4- a')  (tt-f-a')   . 

in  «  -f-  ^ — zrr. — -  cos  a  ;     cos  U  =  cos  a  —      _,. — -  sin  a. 


R" 


R 


If 


évaluations  précédentes ,  nous  avons  négligé  les  termes 

t'  ;  et  même,  si  Ton  se  reporte  à  la  page  260,  on  verra 

expressions  des  constantes  du  transport  dont  nous  faisons 

lont  été  formées  dans  cette  condition  d'approximation.  Il 

s^y  restreindre  encore  quand  on  les  applique.  D'après 

étant  déjà  de  l'ordre  de  t  ,  on  devra  ne  conserver  dans 

[que  les  termes  indépendants  de  cette  lettre.  Or ,  en  le 
t,  soit  en I  on  trouve 

3s  suivant!  ^ 4.  a'  =  4-  0^00024 7.3365 r». 

upposait  r=r  100,  ce  qui  s'éloignerait  de  l'époque  fonda- 

beaucoup  plus  que  je  ne  veux  Tadmettre,  cette  valeur 

a'  serait  moindre  que  2", 5  ;  et ,  en  évaluant  q^  dans  Thy- 


tableau  )  1 
différerofl 

roDs  fait  p^  de  T  égal  à  i ,  le  produit  de  7^  tang  d  par 

['amplit"*^' 


u 


R 


// 


ne  s'élè- 


ssoDtapPBpas  à  o'^,oi  même  pour  la  polaire.   Donc,  ne  devant  pas 


;  très-sii 
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étendre  /  aussi  loin ,  nous  pourrons  négliger  l'effet  de  ce  lact«E. 
Alors  les  opérations  du  transport  dans  le  petit  intervalle  k 
temps  T,  compté  de  Tinstant  t  sous  les  restrictions  ci-dessis 
fixées ,  s^efFectueront  par  les  formules  suivantes  : 

(     ai  =  a  -^  A^-h-  q^sina tang dj 
^       •  )      fliz=zd  -♦-  q^  COS  a , 

OÙ  Ton  devra  faire 

A^  =  (4-  46^,07905  785  -4-  o'',ooo28  37786,  /)  T . 

q^  =  (-f-  20",07072  222  —  0'%00008 66166.  f  )t. 

Les  coefficients  de  t  ,  dans  les  dernières  expressions ,  repré- 
sentent les  variations  totales  que  les  constantes  A  et  ç  éprouTe- 
raieut  dans  l'unité  de  temps ,  c'est-à-dire  pendant  la  durée  d'une 
année  julienne  moyenne,  comptée  de  l'instant  t,  soit  en  avant, 
soit  en  arrière ,  si  leur  vitesse  de  variabilité  initiale'correspondante 
à  T  nul  se  conservait  sans  altération.  Les  coefficients  de  r,  dans  les 
deux  premières  équations ,  représentent  de  même  les  variation 
totales  que  subiraient  les  coordonnées  a^  d  en  une  année  julienne 
n^oyenne,  comptée  de  l'instant  //dans  la  même  hypothèse  de 
permanence  de  leur  variabilité  initiale.  C'est  ce  que  les  astro- 
nomes appellent  les  mouvements  de  précession  annuels  en  ascension 
droite  et  en  déclinaison.  Ces  expressions  étant  prises  dans  le  sens  vir- 
tuel qui  leur  a  été  attribué  page  96,  on  les  annexe  aux  coordon- 
nées absolues  dans  les  catalogues  d'étoiles,  comme  je  l'ai  annoncé. 

M8.  Les  rapports — '  —  sont  théoriquement  identiques  avec 

T        T         _ 

les  quantités  que  Bessel  a  nommées  /71  et  /? ,  dans  les  Fundamenta 
Astronomiœ,  page  288 ,  ainsi  que  dans  l'Introduction  aux  Tabula 
Rjogiomontanœ,  page  10.  Cette  désignation  leur  a  été  depuis  géné- 
ralement adaptée  dans  l'astronomie  pratique.  Le  mode  de  dériva- 
tion par  lequel  nous  les  avons  obtenus  montre  leur  signification 
physique,  dont  il  conviendrait  peut-être  de  conserver  la  trace 
dans  la  notation  qui  les  exprime,  comme  je  l'ai  fait.  Considérés 
analytiqueraent ,  A^  et  q,^  sont  les  premiers  ternies  du  dévelop- 
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pement  général  de  a,  —  a  et  de  d^  —  d^  suivant  les  puissances 
ascendantes  der  ou  r, — r,  et  c*est  ainsi  que  Bessel  les  a  présentés 
en  y  joignant  le  détail  du  calcul  algébrique  par  lequel  on  peut 
obtenir  les  coefficients  successifs  des  puissances  de  r,  —  t  supé- 
rieures à  la  première.  Mais  y  outre  la  complication  considérable  de 
ces  expressions  y  les  conditions  d'exactitude  propres  à  Tévaluation 
des  constantes  s*y  trouvent  confondues  avec  celles  qui  dépendent 
des  coordonnées  de  l'étoile ,  au  lieu  qu'on  les  voit  séparées  dans 
nos  développements  y  d^ailleurs  bien  plus  simples;  ce  qui  permet 
d'y  introduire  avec  facilité  tous  les  perfectionnements  ultérieurs 
que  ces  constantes  exigent,  comme  je  le  montrerai  dans  un  moment. 
Par  ces  motifs,  il  me  semblerait  préférable  d'effectuer  toujours  les 
transports  par  les  formules  réunies  dans  le  tableau  de  la  page  358 , 
en  calculant  les  constantes  par  les  expressions  approximatives  de  la 
page  356,  si  ^  et  r,  — /  sont  des  intervalles  de  temps  restreints  à 
un  petit  nombre  d'années;  par  celles  de  la  page  354,  ^^  ^^  i*""  jan- 
vier i8oo  de  Paris  est  une  des  époques  limites  du  transport;  et 
enfin  par  celles  de  la  page  252 ,  si  l'on  veut  passer  directement 
de  i8oo  4-  ^  à  i8oo-f-  /,  ,  f  et  r,  s'étendant  à  toutes  les  époques 
des  catalogues  modernes.  On  opérerait  alors  comme  je  l'ai  expli- 
qué dans  les  pages  suivantes,  et  comme  nous  l'avons  fait  encore , 
page  343,  pour  passer  de  1755  à  1840.  Quant  aux  expressions 
^e  A^  et  de  y^  trouvées  tout  à  l'heure ,  elles  serviront  pour  cal- 
culer les  mouvements  annuels ,  à  toutes  les  distances  de  1 800  où 
l'on  a  des  observations  précises.  Nous  les  avons  dérivées  ici  de 
formules  qui  n'étaient  elles-mêmes  que  des  approximations  nu- 
mériques. Mais,  à  la  fin  de  ce  chapitre,  nous  les  formerons  par 
une  voie  directe,  qui  montrera  plus  rigoureusement  la  connexion 
algébrique  de  leurs  diverses  parties  avec  les  éléments  primitifs  des 

mouvements  de  l'écliptique  et  de  l'éqnateur. 

A^ 
249.  Les  valeurs  que  nous  avons  trouvées  ici  aux  rapports  —^j 

T 

—  sont  presque  identiques  avec  celles  que  M.  Peters  leur  attribue   . 

a  la  page  71  de  son  Mémoire,  en  prenant  de  rncmc  le  i*""*  jan- 
vier 1800  pour  l'époque  fondamentale  d'où  se  compte  le  temps  f. 
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Si  on  les  applique  aux  coordonnées  moyennes  de  la  polaire ,  tdles 
que  nous  les  avons  prises  dans  les  catalogues  de  Bradley  et  de 
M.  Airy,  pour  les  i"  janvier  1755  et  1840,  on  retrouTera 
presque  identiquement  les  mouvements  anpuels  que  j'àvaîs  extraits 
de  ces  catalogues  et  rapportés  page  348,  toutefois ,  en  ajoutant  à 
celui  d'ascension  droite  donné  par  le  calcul  le  mouvement  propre 
annuel  -H  i",35,  tel  que  Besselle  donne,  et  que  j'y  ai  annexé. 

950.  La  forme  explicite  sous  laquelle  tous  les  éléments  du 
transport  entrent  dans  les  développements  généraux  de  la 
page  358  va  nous  offrir  un  grand  avantage  :  c'est  de  pouvoir 
rendre  leur  emploi  durable,  en  y  introduisant  à  l'avance  les  types 
généraux  des  petites  corrections  que  l'on  trouverait  ulténeureroent 
utile  de  faire  aux  données  théoriques  sur  lesquelles  ils  reposent. 
Ces  données  sont  les  valeurs  numériques  attribuées  aux  constantes 
qui  règlent  le  déplacement  de  Téquateur  et  de  l'écliptique ,  dans 
les  temps  f ,  f  1 ,  voisins  de  l'époque  fondamentale.  Nous  pouvons 
aisément  voir  et  apprécier  leur  influence  individuelle  dans  les 
expressions  littérales  des  auxiliaires  a, +  «>  ^  et  A,  que  nous 
avons  formées  d'abord ,  page  35a ,  pour  le  cas  où  cette  époque  est 
une  des  limites  du  transport;  ce  qui  rend  t  nul,  et  ne  laisse  de 
variable  que  f|. 

Les  constantes  qui  règlent  le  déplacement  de  l'équateur  y  sont 
désignées  par  les  lettres  a ,  B ,  C.  Mais  ces  deux  dernières  expriment 
des  coefficients  affectés  aux  deuxièmes  puissances  du  temps  ty  qui 
ont  un  effet  à  peine  sensible  dans  les  temps  voisins  de  l'époque 
fondamentale,  auxquels  nous  sommes  contraints  de  nous  res- 
treindre pour  trouver  des  observations  précises.  Il  n'y  a  donc  pas 
lieu  d'espérer  que  ces  observations  nous  fournissent  des  indica- 
tions assez  sûres  pour  les  rectifier;  et  ainsi  nous  ne  pouvons  mieux 
faire  que  de  les  conserver  provisoirement  telles  qu'elles  résultent 
de  la  théorie  de  l'attraction. 

Nous  avons  reconnu,  au  contraire,  que  le  coefficient  (t ,  qui  mul- 
tiplie la  première  puissance  du  temps,  dans  l'expression  de-»!*, 
peut  se  déduire  avec  beaucoup  plus  de  certitude  des  observations 
faites  depuis  1755  jusqu'à  nos  jours;  et,  par  la  nature  des 
méthodes  qui  nous  l'ont  fait  ainsi  obtenir,  comme  par  la  concor- 
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dance  presque  rigoureuse  des  résultats  qu^elles  nous  ont  fournis , 
s'il  exigeait  encore  quelque  rectification,    elle  ne  pourrait  être 
qa'extréiDement  petite,  tout  au  plus  de  quelques  centièmes  de 
seconde  en  arc.  Désignons  figurativement  par  +  e  une  correction 
indéterminée  de  cet  ordre,  qui  serait  applicable  à  la  valeur  que 
nous  avons  attribuée  ici  à  ce  coefficient.  Elle  se  propagera  dans 
nos  formules  littérales  sous  des  conditions  divei*ses ,  où  son  in- 
fluence sera  très-facilement  appréciable.  Ainsi  l'effet  devra  en  être 
très4aibie  dans  «I  —  le,  à  cause  de  la  petitesse  propre  de  cette 
quantité.  Il  devra  être  encore  très-faible,  par  une  raison  sem- 
blable, dans  toutes  les  parties  numériques  des  autres  auxiliaires 
Ui  —  Uy  f(  et  A,  qui  contiennent  le  temps  tx  à  la  deuxième  on  à  la 
troisième  puissance.    Admettons  qu'on  puisse  alors  le  négliger 
comme  à  peu  près  insensible,  et  bornons-nous  à  le  spécifier 
pour  les  premiers  termes  de  ces  expressions,  lesquels  composent 
aussi  la  portion  de  leurs  valeurs,  qui  est  de  beaucoup  la  plus  con- 
sidérable. Cela  posé ,  le  coefficient  a  devenant ,  par  hypothèse , 
4 -h  s,  l'accroissement  algébrique  de  ces  premiers  termes  se  lira 
évidemment  dans  leur  composition.  Ainsi,  dans  u^  +  //,  il  sera 
-h  e  cos  Wo  ;    dans  q ,   il    sera  -h  e  sin  Wo  ;   et  dans   A  ,   encore 
4-6COSW0.  On  devra  donc  ajouter  ces  types  algébriques  de  cor- 
rection aux  expressions  numériques  écrites  dans  notre  tableau  de 
\  page  354  9  pour  exprimer  les  changements  éventuels  que  leur 
ferait  éprouver  une  détermination  ultérieure  du  coefficient  a,  qui 
serait  tant  soit  peu  différente  de  celle  dont  nous  avons  fait  usage 
pour  les  calculer. 

Examinons  maintenant  de  nouveau  ces  mêmes  expressions  sous 
leur  forme  algébrique,  pour  découvrir  en  quoi  le  déplacement  de 
l'écliptique  y  intervient.  Cela  a  lieu  uniquement  par  l'introduction 
de  la  quantité  a',  ,  qui  exprime'  le  mouvement  du  point  équi- 
noxial  en  ascension  droite  depuis  Tépoque  fondamentale  jusqu'à 
l'instant  r, ,  correspondant  à  l'autre  limite  du  transport.  En  effet, 
dans  l'expression  théorique  de  cette  quantité,  qui  est  désignée  gé- 
néralement par  a'  à  la  page  217,  et  que  nous  avons  reprise, 
page   335,  pour  la  convertir  en  nombres,  on  voit  que  sa  partie 
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principale ,  qui  est  proportionnelle  au  temps ,  a  pour  forme 


sinu. 


où  la  lettre  g  désigne  le  coefficient  du  ternie  du  même  ordre  dans 
le  produit  /s  sin  L ,  relatif  au  déplacement  de  Técliptique ,  comme 
nous  Tavons  établi  page  179.  Ce  coefficient,  qui  s'évalue  ptrU 
théorie  des  attractions  planétaires ,  s*introduit  donc,  avec  a\ ,  dans 
les  valeurs  de  u; —  ct\  et  de  «  h-  w, — ct\  ou  A ,  que  présente  Dotre 
tableau  de  la  page  354*  Or  il  est  très-petit  :  car,  d'après  les  calculs 
de  M.  Le  Verrier,  dont  nous  avons  fait  usage,  sa  valeur  pour 
l'époque  du  i^'  janvier  1800  est  seulement  de  0^,06266  en  arc, 
pouvant  comporter  une  incertitude  de  o'',oo3,  égale  ainsi  k-^de 
sa  quantité  absolue.  En  conséquence ,  si  nous  nommons  figurati- 
vement  -t-7  toute  correction  de  cet  ordre  qui  devrait  lui  être 
éventuellement  appliquée ,  on  pourra,  comme  nous  Tavons  fait 
pour  8,  et  plus  légitimement  encore,  se  borner  à  spécifier  les 
conséquences  de  son  intervention  dans  les  termes  de  K|  —  a',  et 
de  A^  qui  contiennent  le  temps  r  à  la  première  puissance.  Elle 

s*y  introduira  ainsi  évidemment  sous  la  forme  commune  -: — -t.et 

sinoio 

elle  s'y  associera  au  terme  du  même  ordre  -h«  cos  Wo^>  qui  résul- 
terait d'une  petite  rectification  analogue  appliquée  au  coefficient 
principal  a  de  la  précession  résultante  du  déplacement  de l'équateur. 
25  t.  Des  termes  i:orrectifs  correspondants  à  ceux  que  nous  ve- 
nons de  déterminer  s'adjoignent  aussi  aux  expressions  tant  littérales 
que  numériques  des  éléments  du  transport,  quand  il  doit  être  effectué 
entre  des  limites  de  temps  toutes  deux  distinctes  de  Tépoque  fonda- 
mentale. Et ,  si  Ton  suppose  de  même  qu'ils  résultent  de  rectifications 
très-petites,  e,  7,  appliquées  aux  coefficients  a ,  g",  on  peut ,  sous  les 
restrictions  pareilles,  assigner  généralement  leur  forme  algébrique 
par  l'inspection  des  développements  approximatifs  que  nous  avons 
formés  pour  de  tels  cas  dans  la  page  260.  En  effet,  quoique  le 
principe  conditionnel  de  cette  approximation  reposât  sur  la  peti- 
tesse absolue  de  /  et  de  r,  —  t,  la  première  de  ces  quantités  dési- 
gnant Tune  des  limites  du  transport,  l'autre  son  intervalle  tem- 
poraire, les  portions  des  développements  qui  ont  été  obtenues 
sous  celte  réserve  contiennent  d<'Jji  évidemment,   et  expriment 
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celles  qui  seraient  du  même  ordre  ,  et  pareillement  les  plus  consi- 
dérables ,  dans  les  développements  plus  généraux  qu'on  étendrait 
aux  puissances  ultérieures  de  l'intervalle  ^,  —  t.  Aussi  voit-on  qu'ils 
coïncident ,  dans  ces  parties,  avec  ceux  de  ce  genre  que  nous  avons 
formés  à  partir  de  l'époque  fondamentale,  lorsqu'on  suppose  t  nul 
et  qu'on  supprime  Tindice  de  r,.  Ils  suffisent  donc  pour  découvrir 
les  termes  correctifs ,  qui  résulteraient  généralement  d'une  rectifi- 
cation très-petite  e,  appliquée  au  coefficient  principal  a,  loi^u'on 
en  suppose  Teffet  insensible  dans  les  parties  ultérieures  de  ces 
expressions ,  comme  nous  Ta vons  fait  tout  à  l'heure.  Alors,  en 
persistant  à  le  négliger  dans  Ui  —  uk  cause  de  la  petitesse  propre 
de  celte  quantité ,  il  se  produira  dans  w ,  •+•  « ,  par  un  terme  de 
la  forme  4-  s  cos  Wo  (^i  —  ');  et,  dans  7,  par  un  terme  de  la 
forme  4-  e  sin  Wo  (^t  —  ')•  Quant  à  la  petite  correction  -f-  7 , 
appliquée  au  coefficient  g,  qui  dépend  du  déplacement  de  l'éclip- 
tique,  elle  s'introduira  dans  les  quantités  a',  a, ,  propres  à  cha- 
cune des  deux  limites  du  transport ,  comme  dans  leur  analogue , 
relative  à  la  limite  unique,  distincte  de  l'époque  fondamentale 
que  nous  avions  tout  à  l'heure  à  considérer.  Ainsi  elle  ajoutera  à 

a'  un  terme  ■+-  -r-^ —  t,  et  à  a,  un  terme  -+-  -~ — r,.  D'après  cela, 

sinwo  smwo 

si  Ton  conserve  les  quantités  auxiliaires  U ,  Ui ,  A ,  que  nous  avons 
introduites  par  abréviation  à  la  page  261 ,  dans  les  expressions  tant 
rigoureuses  qu'approximatives  des  coordonnées  transportées ,  l'in- 
tervention des  petites  corrections  e ,  7  ne  fera  que  leur  donner  les 
formes  plus  générales  suivantes,  où  je  désigne  par  des  parenthèses 
les  divers  éléments  du  transport ,  calculés ,  sans  y  avoir  égard , 
d'après  les  valeurs  des  constantes  antérieurement  adoptées. 
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Éléments  non  rectifiés.  Éléments  rectifiés» 

(U)=r:«-H(,^)H-(ay,  U  =  (U)-HiÊCOSWo(r.-0-H-^^; 

smwo 

sin^o 

(A)  =  (tt)-f-W.-f-(a/— (a)',,     A=:(A)-f  ecOSWo(^— r]—  -r^(f.-f., 

Slll  Ci>o 

Si  Ton  élimine  c  entre  les  deux  dernières  équations,  il  en  ré- 
sulte 

(r,  —  r)7  =  [^  — (y)]coswo  — [A  — (A)]sinû>o. 

Ces  expressions  correctives  sont  susceptibles  de  deux  applicadoDS 
inverses  Tune  de  l'autre,  que  je  vais  exposer  séparément. 

2i5*i.  La  première  est  celle  pour  laquelle  nous  lesavons  préparées. 
Supposons  que ,  par  les  formules  de  la  page  358 ,  on  ait  effectaé 
le  transport  d^une  ou  de  plusieurs  étoiles  entre  deux  époques  assi- 
gnées ,  en  admettant  les  valeurs  que  j^ai  attribuées  à  la  constante 
principale  4  de  la  précêssion ,  ainsi  qu'au  petit  coefBcient  g  qui 
provient  du  déplacement  de  Técliptique.  Ces  données  convention- 
nelles n'entreront  pas  explicitement  dans  les  expressions  absolues 
des  coordonnées  transportées  âf , ,  ^i,  non  plus  que  dans  leurs 
différences  a  x  —  a^  rf ,  —  d^  avec  les  coordonnées  primitives.  Elles 
n'y  prendront  part  que  comme  éléments  de  composition  des  quan- 
tités (TJ  ),  (U), ,  (A),  (y) ,  sur  lesquelles  tout  le  calcul  du  transr 
port  s'établit.  En  conséquence ,  si  l'on  veut  y  faire  quelques  chan- 
gements  très-petits  s ,  y  ,  de  plus  grands  ne  pouvant  plus  être 
aujourd'hui  nécessaires,  on  n'aura  qu'à  les  introduire  dans  les 
expressions  précédentes  de  U ,  Ui ,  A ,  7  ;  puis ,  effectuer  le  calcul 
de  /7 ,  et  de  d^ ,  d'après  ces  nouveaux  éléments.  Avec  ces  modifi- 
cations bien  faciles ,  les  expressions  de  (  U  ) ,  (  U  ), ,  (A) ,  (7),  ci- 
dessus  données  en  fonction  des  limites  de  temps  ty  ti,  serviront 
encore.  C'est  pour  cela  encore  qu'il  me  semble  y  avoir  un  avan- 
tage réel  à  maintenir,  comme  je  l'ai  fait ,  les  expressions  des  con- 
stantes du  transport  complètement  séparées  des  développements 
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trigonométriques  ,  qui  donnent  les  changements  ai  —  a ,  di  —  d^ 
(les coordonnées  de  chaque  étoile,  après  qu'on  les  a  calculées;  au 
lieu  de  les  y  introduire  sous  leur  forme  générale  en  fonction  de  e 
et  de  f  I ,  comme  l'a  fait  Bessel.  Car,  pour  que  les  séries  définitives 
obtenues  par  cette  élimination  n'offrent  pas  une  complication 
excessive ,  on  est  obligé  d'y  restreindre  généralement  les  facteurs 
algébriques  dépendants  des  coordonnées  stellaires,  bien  plus  qu'ils 
ne  le  sont  dans  nos  formules.  Or,  si  les  calculs  usueh ,  que  Bessel 
avait  surtout  en  vue ,  sont  rendus  ainsi  plus  faciles  pour  les  étoiles 
suffisamment  rapprochées  de  l'équateur,  on  ne  peut  plus,  à  ce 
qu^il  me  semble ,  introduire  avec  la  même  sûreté  les  rectifications 
que  Ton  voudrait  faire  aux  constantes  de  la  précession ,  comme 
aussi  on  ne  peut  plus  les  en  extraire  avec  autant  de  rigueur,  d'a- 
près la  comparaison  des  résultats  calculés  et  observés. 

2S3.  Pour  montrer  combien,  au  contraire,  ce  retour  est  exact 
et  facile  par  nos  formules,  reprenons  ainsi  la  recherche  que  nous 
avons  faite,  par  une  voie  beaucoup  plus  pénible,  à  la  page  298. 
Les  nombres  de  Laplace ,  que  nous  avions  pris  comme  cléments 
de  calcul,  nous  avaient  donné  le  coefQcient  principal  de  la  pré- 
cession sur  l'équateur  de  i^So  : 

(t=r  5o",2876; 

et  les  constantes  du  transport  de  i^SS  à  1800 ,  que  nous  en  avion» 
déduites,  étaient 

(yj  =  gOl",2464,        (A)=:=  0''34'26",8l6,       0)0=  23«28'l8\0 

Les  observations  de  déclinaison ,  consignées  dans  les  catalogues  de 
Bradley  et  de  Piazzi  pour  ces  deux  époques,  nous  ont  fourni  une 
autre  valeur  de  la  constante  q ,  qui  s'est  trouvée  être 

q  =  9o3",4742  ; 
ce  qui  donne 

y  —  (  y  )  = -f- 2^,2278. 

La  correction  s  du  coefficient  a,  nécessitée  par  ce  résultat,  sera 

donc 

2^,2278  „       ,5 

e  =  H- yp-z-^  = -h  o",  1 243  ; 

40  sm  fli>o 
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iVoii  Ton  tire,  pour  la  valeur  rectifiée  de  a , 

(t=:  50^2876  +  o",  1243  =  Ôo",4i2. 

Le  calcul  exact,  fondé  sur  la  même  évaluation  de  Tangle  q,  nous 
a  donné ,  page  3oo, 

(H,  =  5o",4i5. 

La  différence  de  ces  deux  déterminations  est  négligeable.  Elle 
sera  beaucoup  moindre ,  et  deviendra  insensible ,  quand  la  correc- 
tion e  s*appliquera  à  un  coefficient  moins  erroné  que  celui  qui 
avait  servi  de  donnée  pour  calculer  (q). 

On  tirerait  encore  la  correction  e  de  la  nouvelle  évaluation  de 
la  constante  A ,  fournie  par  les  observations  d*ascensions  droites, 
si  Ton  admettait ,  comme  nous  Pavons  fait  dans  la  page  364,  qa^ 
le  petit  coefficient  g,  qui  dépend  du  déplacement  de  l'écliptique 
et  qui  est  donné  par  la  théorie  des  perturbations  planétaires,  est 
connu  assez  exactement  pour  que  le  terme  correctif  7,  qui  est  censé 
s'y  appliquer  dans  nos  formules ,  puisse  être  supposé  négligeable. 
Par  exemple ,  en  partant  de  la  valeur  de  (A) ,  calculée  d'après  les 
nombres  de  Laplace ,  les  observations  d'ascensions  droites  nous 
ont  donné ,  page  295, 

A=:o«34'3o",8874, 
d'où  il  résulte 

A~(A)  =  ^4>7i4, 

donc ,  si  Ton  considère  la  correction  7  comme  nulle  ou  insensible, 
on  aura 

4",o7i4  „    o^ 

£  =  -H  ~-^-^  =  4-  o",0986 , 
45  cos  w  ^ 

et  la  valeur  corrigée  du  coefficient  a ,  conclue  de  cette  relation , 
sera 

a  =  5o",2876  +  o",o986  =  5o",386. 

C'est  précisément  celle  que  nous  avons  obtenue  par  le  calcul  exact , 
page  3o2. 

254.  On  voit,  par  ces  épreuves ,  que  l'on  pourra ,  en  toute  se- 
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curité ,  calculer  les  rectifications  ultérieures  dv  coefficient  (t ,  par 
ces  expressions  approximatives  de  s ,  surtout  devant  prévoir  qu'elles 
seront  certainement  beaucoup  moindres  que  les  précédentes, 
puisque  les  nouvelles  constantes  (A)  et  (9),  dont  on  fera  usage, 
seront  déduites  de  ces  évaluations  déjà  perfectionnées,  sur  les- 
quelles se  fondent  nos  formules  actuelles.  Tel  est  le  second  genre 
d'application ,  inverse  du  premier ,  auquel  ces  expressions  correc- 
tives  pourront  servir. 

SSiS.  La  singulière  discordance  que  nous  avons  trouvée  entre 
les  valeurs  du  coefficient  a ,  conclues  des  observations  de  décli- 
naison ou  d'ascension  droite ,  semblerait  pouvoir  s'attribuer  à  la 
supposition  que  nous  avons  faite,  que  la  correction  7  fût  nulle 
ou  insensible.  £n  effet,  cette  discordance  disparaîtrait  si  Ton  déter- 
minait 7  par  l'expression  explicite  que  nous  en  avons  formée.  Mais 
la  valeur  qu'on  loi  trouverait  ainsi,  quoique  très-petite,  parait 
inconciliable  avec  l'exactitude  des  notions  que  Ton  croit  avoir  sur 
le  coefficient  g^  auquel  la  correction  7  s'applique. 

Pour  constater  ce  fait ,  calculons  7  d'après  les  valeurs  de  ^^—(7) 
et  A  —  (A)  tout  à  l'heure  obtenues.  Il  en  résultera 

2V278  4>7i4    . 

7  =  H .'     CCS  wo  —       rk       **^  "o' 

et,  en  achevant  les  opérations, 

7  =  -f-  0^,0454 10 —  o",o36o36  =  H- 0^,009374  • 

Maintenant ,  la  valeur  absolue  du  coefficient  g,  que  nous  avons 
tirée  des  formules  de  Laplace  pour  1760,  et  que  nous  avons 
employée  comme  donnée  dans  nos  calculs  préparatoires,  est, 
d'après  la  page  177, 

g'  =  -f.o",o8i848. 

Elle  se  trouverait  donc  accrue  par  la  correction  7.  Or  ,  au  con- 
traire, il  y  aurait  plutôt  lieu  de  croire  qu'elle  est  déjà  trop  forte  : 
car,  par  exemple,  les  expressions  des  quantités  ^|/ et  \p',  adoptées 
par  Bessel  dans  les  Fundamenta  Astronomice^  page  297 ,  donne* 
raient  le  coefficient  ^  égal  à  0^,07 1 4©  pour  cette  même  époque 
T.  ïv.  24 
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de  1 75o ,  et  ia  même  condition  d'atténuation  est  aussi  indiquée 
par  la  valeur  beaucoup  moindre  0^,06266  que  M.  Le  Verrier  lui 
attribue  pour  1800.  A  la  vérité,  la  correction  7  se  trouve  ici  don- 
née par  la  différence  de  deux  nombres  qui  sont  grands  comparati- 
vement à  elle,  étant  du  même  ordre  que  le  coefficient  g  lui-même: 
mais  cette  cause  d'incertitude  ne  semble  pas  assez  forte  pour  inter- 
vertir le  sens  de  cette  correction,  si  elje  était  réellement  nécessaire; 
et,  d'une  autre  part,  il  parait  également  difficile,  sinon  tout  à  fait 
impossible  ,  d'attribuer  à  des  erreurs  d'observattoa  la  difTérence 
des  deux  valeurs  du  coefficient  d  ,  que  nous  en  avons  déduites. 
Quelque  chose  d'analogue  s'est  offert  à  Bessel,  quand  il  a  voulu 
employer  séparément  les  observations  de  déclinaison  et  d'ascen- 
sion droite  pour  déterminer  les  constantes  numériques  de  ses 
formules  finales ,  destinées  au  transport  des  lieux  stellaires,  comme 
on  peut  le  voir  à  la  page  294  des  Fundamenta,  Mais  la  composi- 
tion complexe  dé  ces  constantes  ,  jet  la  voie  purement  numérique 
par  laquelle  il  obtenait  leurs  valeurs,  ne  lui  ont  pas,  je  crois,  per- 
mis de  rendre  l'origine  et  la  réalité  de  cette  discordance  aussi 
manifestes  qu'on  les  voit  dans  les  formules  explicites  que  j'ai 
présentées  ici.  L'intervention  de  ce  fait ,  dans  une  théorie  aussi 
généralement  importante  que  celle  de  la  précession,  me  justifiera  de 
l'avoir  signalé,  et  d'avoir  cherché  à  l'établir  avec  autant  de  détail. 

SISG.  Je  reviens  maintenant  aux  formules  rassemblées  dans  le 
tableau  de  la  page  358,  et  je  vais  exposer  la  marche  qu^il  me 
semblerait  convenable  de  suivre  pour  les  faire  servir  avec  le  plus 
d'avantage  au  perfectionnement  de  l'astronomie  stellaire. 

La  première  chose  à  faire  sera  de  rectifier  définitivement  les 
constantes  qu'elles  renferment.  Cette  opération  sera  dirigée  sur  les 
mêmes  principes  qui  nous  ont  conduit  à  découvrir  ^  approxima- 
tivement leurs  valeurs  absolues ,  par  les  déplacements  d'un  petit 
nombre  d'étoiles  convenablement  choisies  dans  les  catalogues  de 
Piazzi  et  de  Bradley.  L'application  en  sera  seulement  plus  sûre 
encore ,  partant  de  données  déjà  plus  précises.  Les  conditions  du 
choix  seront  d'ailleurs  exactement  les  mêmes  que  nous  avons  éta- 
blies avec  détails  dans  les  pages  276  «t  suivantes ,  et  je  ne  ferai 
qu'en  rappeler  l'application . 
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âS7.  Pour  cela,  on  choisira  d'abord,  dans  le  catalogue  do  Piazzi, 
toutes  les  étoiles  très-voisines  de  Téquateur  de  1800,  auxquelles 
les  discussions  déjà  établies  n'attribuent  que  des  mouvements 
propre»  très-faibles,  de  l'ordre  des  erreurs  supposables  dans  les 
observations  ainsi  que  dans  les  calculs  de  transport,  d*où  ces  mou- 
vements ont  été  déduits.  On  étendra  ce  choix ,  sous  les  mêmes 
réserves,  à  des  déclinaisons  plus  grandes,  à  mesure  queTascen- 
sion  droite  se  rapprochera  davantage  de  0°  ou  de  i8o<»,  comme 
nous  l'avons  fait  dans  les  premières  rectifications  de  la  page  286. 
Car  les  observations  que  Ton  pourra  faire  concourir  dans  ces  der- 
nières applications  étant  séparées  de  l'époque  fondamentale  par 
moins  d'un  demi-siècle ,  les  ascensions  droites  de  cette  époque 
suffisent  pour  régler  le  choix  des  étoiles  qu'il  convient  d'y  employer. 
L'exactitude  déjà  très-approchée  de  nos  constantes  actuelles  per- 
mettra même  d'étendre  les  épreuves  autour  des  ascensions  droites 
spécifiées  dans  des  limites  d'amplitude  plus  grandes  que  nous  ne 
I  avons  fait  alors ,  avec  des  conditions  de  certitude  égales ,  dans 
l'évaluation  des  termes  correctifs. 

Ce  choix  étant  arrêté ,  on  prendra  les  coordonnées  équatoriales 
des  mêmes  étoiles ,  dans  les  divers  catalogues  dont  on  voudra  faire 
usage.  Puis ,  recourant  aux  observations  originales,  on  leur  appli- 
quera le  mode  de  discussion  que  Bessel  a  employé  pour  celles  de 
Bradley,  si  on  le  juge  nécessaire;  après  quoi,  il  faudra  les  ramener 
au  i*^' janvier  de  chaque  catalogue,  avec  des  constantes  pareilles  de 
la  nutation  et  de  l'aberration ,  qui  soient  les  plus  exactes  que  l'on 
puisse  se  procurer.  Ce  calcul  devra  être  effectué  pour  le  catalogue 
de  Piazzi  comme  pour  les  autres ,  si  l'on  veut  s'en  servir  pour  ces 
déterminations  définitives.  Alors  il  donnera  les  coordonnées  a ,  d 
de  chaque  étoile  pour  le  i"  janvier  1800  de  Palerme,  que  l'on 
pourra,  généralement,  identifier  à  celui  de  Paris,  sans  changer 
leurs  valeurs.  Car,  d'après  la  petitesse  de  la  quantité/,  évaluée 
pour  ce  cas  dans  le  tableau  de  la  page  344  7  ^^  réductions  qu'il 
faudrait  mathématiquement  leur  appliquer  pour  les  transporter  à 
cette  époque  fondamentale  de  nos  formules ,  non-seulement  dépas- 
seraient les  fractions  de  seconde  auxquelles  les  indications  de 
Piazzi  s'arrêtent ,  mais  seraient  aussi  fort  au-dessous  des  incerti- 

24.* 
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tudes  que  ses  observations  peuvent  comporter.  Si  l'on  ne  juge  pas 
son  catalogue  assez  exact  pour  le  faire  concourir  aux  détermiDa- 
tions  définitives  dont  je  vais  parler  ,  il  suffira  toujours  pour  dési- 
gner les  étoiles  qu'on  doit  choisir  dans  les  autres  ;  et  cette  exch- 
sion  n'arrêterait  d'ailleurs  en  rien  les  calculs  qu'on  devra  faire  sur 
les  données  qu'ils  auront  fournies. 

288.  Soit  f|  la  distance  du  i^*"  janvier  d'un  de  ces  catalogues  au 
i**"  janvier  1800  de  Paris ,  ti  étant  exprimé  en  années  juliennes 
moyennes  ,  comprenant  chacune  365J  7.  Les  formules  explicites 
de  la  page  354  donneront  immédiatement  toutes  les  constantes 
du  transport  pour  cet  intervalle  de  temps  tt.  Quand  on  em- 
ploiera le  catalogue  de  Bradley  ou  de  M.  Airy^  on  pourra  s'exemp- 
ter de  ce  travail,  puisque  les  constantes  qui  s'y  rapportent  se 
trouvent  déjà  toutes  calculées  dans  le  tableau  de  la  page  343>  Seu- 
lement ,  pour  les  appliquer  avec  une  entière  rigueur ,  on  devra 
faire  aux  coordonnées  des  étoiles  choisies  les  très- petites  correc- 
tions indiquées  dans  cette  même  page ,  afin  de  les  transporter  res- 
pectivement aux  valeurs  précises  de  t^ —  4^  ^^  -^  4^?  d'après 
lesquelles  ce  tableau  a  été  calculé.  Ce  sera  une  opération  exacte- 
ment pareille  à  celle  que  nous  avons  effectuée  sur  les  coordonnées 
de  la  polaire,  dans  la  page  348.  Mais,  comme  les  étoiles  auxquelles 
on  l'appliquera  seront  bien  plus  distantes  du  pôle ,  les  réductions 
qu'elle  donnera  sur  l'ascension  droite  seront  beaucoup  moindres, 
celles  de  la  déclinaison  restant  toujours  du  même  ordre  ou  plus 
petites;  ce  qui  autorisera  peut-être  trop  légitimement  à  les  négli- 
ger, comparativement  aux  incertitudes  des  observations. 

289.  Prenons  alors  les  coordonnées  «i,  ^i  correspondantes  à 
l'époque  f,,  telles  que  l'observation  les  a  données;  on  leur  appli- 
quera les  formules  de  transport  inverse  rassemblées  dans  le  la  - 
bleau  de  la  page  358 ,  et  l'on  en  déduira  des  expressions  de  cette 

forme , 

a  •=  Oi  —  A  —  S|, 

d  =:cli  —  q  cosUi  —  Il • 

a ,  d  représentent  les  coordonnées  de  l'étoile  transportées  par  le 
calcul  au  i**" janvier  1800  de  Paris,  et  que  l'on  devra  égaler  aux 
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observations  de  Piazzi,  si  on  les  admet  comme  suffisamment  bonnes. 
Je  raisonnerai  d'abord  dans  cette  supposition.  D'après  les  condi- 
tions auxquelles  nous  avons  assujetti  le  choix  des  étoiles  transpor- 
tées, Si  sera  toujours  une  quantité  si  petite,  que  son  évaluation, 
par  nos  constantes  calculées,  ne  pourra  comporter  aucune  erreur 
sensible.  Chaque  ascension  droite  a,  ainsi  transportée  donnera  donc 

A  =  «i  —  a  —  Se. 

Alors,  en  nommant  (A)  la  valeur  calculée  de  A,  les  relations 
établies  page  366,  étant  restreintes  au  cas  de  t  nul ,  fourniront 
réqnation  de  condition  suivante  : 


fi) 


(scoSWn : 1  r,  =rt,  —  n  —  f  A)  —  s,. 
smwo/ 


Chaque  étoile  choisie  dans  le  même  catalogue  donnera  une  équa^ 
tion  pareille,  où  le  petit  terme  S,  sera  toujours  parfaitement  connu , 
(A)  l'estant  constant.  La  somme  de  ces  équations  fournira  une 
moyenne  dans  laquelle  les  erreurs  occasionnelles  des  observations  et 
les  accidents  des  mouvements  propres  offriront  d'autant  plus  de 
chances  de  compensation,  qu'elle  sera  formée  d'éléments  plus 
nombreux.  On  en  déduira  ainsi  une  relation  finale  entre  les  deux 
quantités  correctives  e ,  7,  dont  la  première  s'applique  au  coeffi- 
cient principal  a  de  la  précession ,  et  la  dernière  au  coefficient  g 
qui  provient  du  déplacement  de  Técliptique  causé  par  ks  attrac- 
tions planétaires. 

260.  Je  considère  maintenant  l'équation  relative  aux  déclinai- 
sons transportées.  Pour  former  celle-ci ,  on  devra  employer  seule- 
ment des  étoiles  don^  l'ascension  droite  a  s'écartera  peu  de  o® 
ou  iSo**,  ce  qui  les  placera  vers  90°  ou  270®  du  nœud  boréal  de 
l'équateur  de  l'époque  r,,  sur  l'équateur  de  1800.  Mais,  à  cause  de 
l'exactitude  déjà  très-approchée  des  constantes  théoriques  sur 
lesquelles  nos  calculs  reposent ,  cet  écart  pourra  être  étendu,  sans 
crainte  d'erreur,  jusqu'à  i5*^,  ou  même  20**  autour  des  limites 
fixées,  en  prenant  soin  de  restreindre  les  déclinaisons  ^1,  à  me- 
sure que  l'on  s'en  éloigne.  Pour  toutes  ces  étoiles,  cosU,  différera, 
peu  de  ±  !  :  prenant  donc  la  valeur  de  g  donnée  ainsi  par  l'obser.x 
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vation,  on  la  substituera  dans  la  relation  corrective  de  la  page  366, 
où  (q)  représente  la  valeur  analogue  calculée  ;  et,  en  y  faisant  / 
nul ,  puisque  l'époque  fondamentale  est  une  des  limites  du  trans- 
port ,  on  en  tirera 

d,  —  d  —  Ç, 

ce  qui  s'adaptera  mieux  au  calcul  numérique  sous  cette  autre  forme 
équivalente  : 

sin'  -U 

(2)      £sinwo^=  ^,  — c?— (^)— $,H-2(£^,—  d  —  l,) ^'. 

^  '  '  cosU, 

Chaque  étoile  choisie  dans  le  même  catalogue  donnera  une  équa- 
tion pareille  où  le  petit  terme  Si  ainsi  que  le  facteur  dépendant 
de  Ui  seront  toujours  parfaitement  connus ,  (9)  restant  constant. 
Alors,  comme  pour  les  ascensions  droites,  la  somme  des  équations 
ainsi  formées  fournira  une  moyenne  dans  laquelle  les  erreurs  oc- 
casionnelles des  observations  et  les  accidents  des  mouvements 
propres  offriront  toutes  les  probabilités  de  dispanutre,  par  com- 
pensation. La  correction  s  du  coefficient  a  se  trouvera  ainsi  donnée 
directement  par  une  évaluation  indépendante  des  ascensions 
droites.  On  pourrait  alors  la  comparer  avec  la  valeur  analogue 
qu'on  tirerait  de  celles-ci  par  l'équation  moyenne  (i),  en  y  suppo- 
sant 7  nul,  comme  nous  l'avons  fait  dans  les  premières  épreuves, 
rappelées  page  368,  Peut-être  les  équations  simultanées  (i)  et  (2), 
ainsi  obtenues  par  le  concours  de  catalogues  divers,  deviendraient- 
elles  enfin  assez  sûres,  pour  que  l'on  pût  les  accorder,  par  une 
détermination  directe  et  acceptable  de  7,  tirée  de  son  expression 
explicite,  que  nous  avons  formée  page  366. 

264 .  Jusqu'ici  j'ai  raisonné  dans  la  supposition  que  l'on  admet- 
tait les  coordonnées  ^r,  «?  de  Piazzi ^  comme  suffisamment  exactes, 
après  leur  avoir  toutefois  appliqué  les  rectifications  de  détail  qne 
j'ai  indiquées.  Si  on  ne  les  juge  pas  telles ,  on  les  trouvera  toujours 
assez  précises  pour  servir  à  évaluer  par  le  calcul  le  petit  terme  cor- 
rectif,  qui  a  pour  facteur  sin'jUt  dans  les  équations  (2).  Ayant  donc 
formé,  pour  chaque  catalogue,  les  résultantes  moyennes,  tant  de 
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Celles-ci qu«  des  équations  (i) ,  on  y  laissera  les  coordonnées  ^2,  r/, 
!»oiis  leur  forme  littérale ,  dans  les  termes  où  elles  se  montrent 
explicitement,  et  on  les  éliminera  de  chaque  système  d^équation, 
par  diflérence,  en  combinant  les  résultats  moyens  tirés  de  cata- 
logues divers.  Gela  donnera  les  corrections  e  et  7  ,  par  une  opé- 
ration uniforme  plus  simple,  et  tout  aussi  exacte,  que  si  Ton 
comparait  immédiatement  ces  catalogues  entre  eux ,  sans  s^arréter 
à  Fépoque  fondamentale ,  en  calculant  les  constantes  du  transporî; 
qui  conviennent  à  leur  intervalle  temporaire. 

262.  Quand  on  aura  obtenu  ainsi  les  valeurs  finales  des  cor- 
rections e ,  et  peut-être  7  ,  avec  toute  la  probablité  d'exactitude 
que  Ton  peut  aujourd'hui  espérer,  on  les  introduira  dans  les 
expressions  rectifiées  des  constantes  du  transport  de  chaque 
catalogue ,  qui  seront  données  par  le  tableau  de  la  page  366,  en  y 
supposant  t  nul.  Prenant  alors ,  dans  les  divers  catalogues ,  les 
coordonnées  a,,  di  d'une  étoile  quelconque,  que  l'on  voudr;) 
considérer  individuellement,  on  leur  appliquera  ies  formules  de 
transport  inverse ,  soit  rigoureuses ,  soit  approximatives ,  de  la 
page  358.  On  obtiendra  ainsi  les  coordonnées  théoriques  a ,  e/  de 
celte  étoile,  correspondante  au  i**"  janvier  1800  de  Paris,  les- 
quelles se  présenteront  sous  des  expressions  de  cette  forme , 

a  =at  — Xi, 
d  =:  dx  —  Y. 

X|  et  Y|  seront  des  arcs  donnés  par  le  calcul ,  et ,  à  cause  du  peu 
d'étendue  de  l'intervalle  ^, ,  pour  tous  les  catalogues  compris  entre 
1755  et  l'époque  actuelle,  leurs  valeurs  seront  toujours  peu  considé- 
rables ,  à  moins  que  Ton  ne  considère  des  étoiles  excessivement 
voisines  du  pôle.  Nous  en  avons  eu  la  preuve  par  la  polaire,  quand 
nous  l'avons  transportée  de  1755  à  i8oo  ,  avec  des  constantes  peu 
différentes  de  celles  que  nous  avons  maintenant  adoptées;  oar 
l'arc  Xi  a  été.  seulement  2°  10'  45"  9  et  l'arc  Y,  a  été  beaucoup 
moindre  encore .  Mais  les  valeurs  obtenues  ainsi  pour  a  et  d  ne 
seront  conformes  à  l'observation  matérielle  qu'en  supposant  trois 
conditions  indispensables  ;  savoir  :  que  les  constantes  employées  au? 
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calcul  (le  X|  et  de  Y|  soient  rigoureuses;  que  les  coordonnées  de 
départ  a,  ,^,  soient  exemptes  d'erreur,  et  que  les  étoiles  coiisi' 
dérées  soient  restées  physiquement  fixes  sur  la  sphère  céleste, 
pendant  l'intervalle  de  temps  ti . 

Le  premier  genre  d'incertitude  peut  être  seulement  affaibli 
par  le  mode  de  détermination  primitif  et  de  rectification  idté- 
rieure,  qui  a  été  appliqué  aux  constantes  ;  on  ne  saurait  complè- 
tement l'éviter.  Le  deuxième  peut  être  aussi  atténué ,  sinon  détruit 
par  compensation.  Le  troisième  peut  être  exprimé  par  des  termes 
correctifs  déterminables. 

265.  Admettons  que  les  coordonnées  a^^dxy  rapportées  à  l'épo- 
que f| ,  dans  un  catalogue ,  soient  trop  fortes  de  petites  quantités 
angulaires,  représentées  par  -h  ^û,  et  -|-  Bdy,  Les  vraies  valeurs 
qu'on  devra  leur  attribuer  dans  les  équations  précédentes  seront 
£1,  —  Sat  y  dx — §di.  Il  sera  facile  de  les  employer  ainsi  dans  les 
deux  termes  où  elles  entrent  sous  une  forme  explicite.  Pour 
exprimer  égalenient  l'effet  de  cette  circonstance  dans  TévaluaLion 
des  arcs  X,,Y,,  concevons  qu'après  les  avoir  calculés  avec  les 
valeurs  brutes  de  Oi  et  de  e/, ,  on  les  calcule  de  nouveau ,  en  dimi- 
nuant de  i'^  chacune  de  ces  valeurs;  cela  donnera  généralement 
d'autres  résultats  qui  pourront  être  respectivement  représentés 
par  Xi  —  X,  et  Y,  —  j, ,  x,  et  j,  désignant  de  très- petits  arcs  que 
je  suppose  exprimés  en  secondes  de  degré.  Alors  les  petites  cor- 
rections —  ^a, ,  —  W,  produiront  dans  Xi  et  Yi  des  change- 
ments sensiblement  proportionnels  à  ceux-là  ;  de  sorte  que  si  on 
les  prend  de  même  exprimées  en  unités  de  seconde ,  les  valeurs 
de  X,  et  de  Yi  qui  en  résulteront  pourront  être  représentées  par 
X|  —  Xi§ai  et  Y,  —  /i^^i,  les  coefficients!  Xi,^i  étant  supposés 
exprimer  des  unités  abstraites.  Telles  seront,  par  conséquent,  les 
formes  qu'il  faudra  leur  attribuer,  pour  avoir  analytiquement 
égard  auf  erreurs  possibles  de  ai  et  de  cf,, 
*  264.  Appelons,  en  outre,  -+-  x,  -f-/  les  mouvements  propres 
de  l'étoile ,  additifs  à  l'ascension  droite  et  à  la  déclinaison ,  après 
chaque  unité  de  temps  composée  d'une  année  julienne  moyenne, 
et  traitons-les,  provisoirement,  comme  s'ils  avaient  dû  étresensi- 
Jîlemenl  uniformes  dans  l'intervalle  de  temps  -f-  f,  suivant  ces 
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deux  directions.  Leurs  valeurs  totales,  pour  cet  intervalle,  depuis 
l'époque  fondamentale  d'où  ^1  se  compte ,  auront  été  alors  +  f  1^, 
4-  fi/.  Ainsi  les  coordonnées  finales  rectifiées,  Hi  —  Sot,  di  —  5rf„ 
devront  être  considérées  comme  produites  par  le  transport  d'une 
étoile  absolument  fixe ,  qui  aurait  eu  pour  coordonnées  théoriques, 
à  répoque  initiale ,  a  -h  r,  x,  rf  -h  ^,7,  a  et  d  étant  celles  que  Tob- 
servation  physique  faite  à  cette  époque  aurait  dû  lui  assigner. 
Réunissant  donc  ces  divers  genres  de  corrections ,  pour  pouvoir 
attribuer  aux  arcs  théoriques  a ,  ^  le  caractère  des  quantités  ac- 
tuellement observables,  If  s  deux  équations  qui  'expriment  leur 
déduction  exacte  devront  être  modifiées  de  la  manière  suivante  : 

^'^  \d  =  d,^  Y,  -(1  -x,)$d,  -  t,x. 

Pour  un  catalogue  rapporté  à  l'époque  fondamentale  comme  celui 
de  Piazzi ,  r,  est  nul ,  ce  qui  fait  évanouir  tous  les  termes  représen- 
tatifs du  transport  théorique.  Il  reste  alors 

a  =  Oi  —  Sùiy 
d  =:  di  —  ^dx , 

c  est-à-diré  que  les  coordonnées  a ,  d  sont  celles  du  catalogue  cor- 
rigées de  leurs  erreurs.  Mais  ce  cas  est  le  seul  où  les  deux  équa- 
tions soient  absolument  rigoureuses,  étant  viciées  dans  tous  les 
antres  par  les  incertitudes  qui  affectent  inévitablement  les  con- 
stantes du  transport,  d'après  lesquelles  les  arcs  X|,  Yt  sont  cal- 
culés. 

261$.  £n  faisant  abstraction  dç  cette  circonstance ,  tous  les  cata- 
logues dont  les  erreurs  seraient  connues  devront  donner,  pour 
chaque  étoile  des  valeurs  identiques,  des  coordonnées  initiales  a^  d; 
cette  condition  d^identité  servira  donc  pour  déterminer,  par  diffé- 
rence, les  mouvements  propres  t^x^txy^  et  la  constance ,  ou  la 
variabilité  des  coefficients  a:,  j,  ferait  voir  si  ces  mouvements 
sont  ou  ne  sont  pas  effectivement  uniformes,  au  moins  dans  les 
aspects  qu'ils  nous  présentent.  Mais  les  erreurs  des  catalogues 
(jui  entrent  isolées  dans  les  égalités  ainsi  formées,  sont  impos- 
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sibles  à  connaître  individuellement  ;  et  si  le  t^mps  t^,  qui  les  affecte 
comme  diviseur,  affaiblit  leur  influence  dans  les  valeurs  de  x  et 
de  ^',  il  n'agit  pas  de  même  sur  les  erreurs  des  arcs  théoriques  X„ 
Y,  qui  s'accroissent  simultanément  avec  lui.  Donc,  par  cela  seul, 
telle  étoile  qui  ne  semblera  pas  avoir  de  mouvement  pi'opre,  dans 
une  certaine  évaluation  hypothétique  des  constantes  en  aura  dans 
une  autre;  et  inversement,  chaque  système  de  constantes  hypothc- 
tiquement  admis  introduira  ainsi,  dans  les  positions  transportées, 
des  systèmes  correspondants  d'erreurs  qui  procéderont  dans  un 
même  sens  et  s'appliqueront  à  toutes  les  étoiles  du  ciel  avec 
des  caractères  apparents  de  simultanéité.  Par  ces  motifs,  la  réa- 
lité que  l'on  voudrait  attribuer  à  des  déplacements  généraux, 
conclus  de  semblables  calculs,  me  semble  jusqu'à  présent  devoir 
offrir  beaucoup  de  doutes,  surtout  si  Ton  considère  que  les  for- 
mules d'où  les  constantes  des  transports  ont  été  déduites ,  n'ont 
pas  été ,  je  crois ,  aussi  sûres  ni  aussi  explicites  que  celles  dont 
nous  avons  fait  ici  usage ,  et  qu'en  outre  les  catalogues  auxquels 
on  a  pu  les  appliquer,  n'ont  pas  été  réduits  à  des  constantes  pa- 
reilles pour  l'aberration  et  la  nutation. 

S66.  Ne  pouvant  suppléer  à  ces  derniers  perfectionnemeuts 
qui  exigeront  de  longs  travaux,  je  présenterai  seulement  un 
exemple  de  ces  réductions  à  une  même  époque,  en  les  appliquant 
à  l'étoile  «a  de  la  constellation  du  Capricorne  que  l'on  a  reconnue 
avoir  des  mouvements  propres  très-faibles  ou  insensibles;  c*est 
une  de  celles  que  les  astronomes  observent  le  plus  habituellement 
pour  régler  leurs  horloges,  et  qu'ils  appellent  par  cette  raison 
fondamentales.  En  outre,  sa  déclinaison  est  assez  restreinte  pour 
que,  dans  les  limites  de  temps  que  nous  aurons  à  considérer,  son 
transport  au  i*' janvier  1800  puisse  être  calculé  par  les  deux  pre- 
miers termes  de  nos  développements  approximatifs,  les  suivants 
étant  insensibles.  Cela  nous  laissera  voir,  sans  peine ,  le  jeu  des 
formules  de  la  page  358,  tant  avant  qu'après  l'époque  fondamen- 
tale ,  ce  que  je  désire  surtout  faire  bien  concevoir. 

a67.  Je  prends  d'abord  les  éléments  de  position  de  cette  étoile 
qui  sont  «données  d'après  l'observation  dans  *les  catalogues  de 
diverses  dates  que  je  me  propose  de  combiner ,  et  je  les  rassemble 
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jans  le  i^'  tabl^^u  ci -joint ,  en  omettant  d'ailleurs  toutes  les  discus- 
dons  de  détail  qui  seraient  nécessaires  pour  les  ramener  prélimi- 
oairement  à  des  conditions  exactement  comparables.  J*y  joins  les 
mouvements  de  précession  annuels  en  ascension  droite  et  en  dé- 
clinaison ,  tels  que  les  auteurs  de  ces  catalogues  les  ont  rappor- 
tés. On  les  trouverait  sensiblement  pareils ,  en  les  calculant  pour 
les  mêmes  époques,  par  les  formules  de  la  page  36o. 

La  première  chose  à  faire,  ce  doit  être  de  chercher  les  inter- 
valles de  temps  r,  compris  entre  les  dates  de  chaque  catalogue  et 
le  i*^  janvier  1800  de  Paris.  J'y  procède  donc  suivant  la  marche 
expliquée  pages  268  et  suivantes ,  en  tenant  compte  de  Tinterca- 
lation  grégorienne  ;  et ,  en  exprimant  les  résultats  par  la  même  no- 
tation que  nous  avons  alors  adoptée ,  j'obtiens  ainsi  le  2*  tableau 
ci-joint,  pareil  à  celui  de  la  page  344- 

268.  On  pourrait  calculer  directement  les  constantes  de  chaque 
transport,  d'après  les  valeurs  complètes  de  ti  contenues  dans 
Tavant-demière  colonne,  en  se  servant  des  formules  explicites  de  la 
page  354*  Mais ,  comme  nous  les  avons  déjà  presque  toutes  pré- 
parées pour  les  mêmes  catalogues,  dans  le  tableau  de  la  page  343, 
en  ramenant  les  intervalles  temporaires  /{,  à  comprendre  des 
Dombres  entiers  d'années  juliennes  moyennes,  j'opérerai  encore  ici 
(le  la  même  manière.  Nommant  donc  toujours  ai,di  les  coordon- 
nées des  catalogues^  et  ai ,  ^1  les  mouvements  de  précession  annuels, 
rapportés  dans  nos  tableaux ,  je  calcule  les  coordonnées  correspon- 
dantes (â),,  (d)iy  qui  satisfont  à  cette  condition  d'intégralité,  en 
les  déduisant  des  expressions  suivantes ,  que  nous  avons  établies 
page  267  : 

(a),=za, j-,  {d),=:d, y 

Le  calcul  ainsi  effectué  pour  chaque  catalogue  donne  les 
réductions  ici  rapportées,  que  je  limite  aux  millièmes  de  seconde 
d'arc,  pour  en  faire  bien  voir  Tordre  de  grandeur  dans  le  cas. 
actuel. 
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DiSIONATION 

dn 
oataiogoe. 

ASCBHUOH  DHOITK 

réduite. 

DÉCLUIAISOH 

réduite. 

TILBCK 

correspoodtnte 
de  riBtenaOe. 

Bradley 

//     . 
a,  —  o,o35 

fl,  -H  0,004 

fl,  -h  0,007 

<»i  -H  0,076 

a^  ■+-  0,l36 

d,  —  0,007 
^,  •+■  0,001 
rf,  -h  0,001 

d^   Th  0,016 
<i,   -^  0,0Q9 

-45 

0 

0 
-h  3o 
-h  40 

Piazzi 

Bessel 

Ârgelander 

Airy 

CSes  réducdoDS  se  trouvent  ainsi  très- petites ,  et  de  Tordre  des 
erreurs  qu'il  est  jusqu'à  présent  impossible  d'éviter  dans  les  obser- 
vations réputées  les  plus  exactes.  On  peut  donc  se  croire  légi^- 
mement  autorisé  à  les  négliger.  Mais ,  dans  un  exemple  spécial , 
comme  oelui  que  nous  avons  voulu  ici  présenter ,  il  vaut  mieux 
ae  se  permettre  cette  liberté  qu'après  s'être  convaincu  qu'il  n'en 
peut  pas  résulter  d'erreur  notable  :  d'ailleurs  leur  petitesse  est  due 
à  ce  que  l'étoile  considérée  a  une  déclinaison  trcs-restreinte. 
Nous  ayons  vu ,  page  343  y  que  la  correction  analogue  sur  Tasceo- 
sion  droite  delà  polaire,  rapportée  dans  le  catalogue  de  M.  Airy, 
s'élève  à  o",67.  Elle  atteindrait  o",  787  sur  l'ascension  droite 
assignée  dans  ce  même  catalogue  à  ^  de  la  petite  Ourse,  que  les 
observateurs  commencent  à  lui  préférer;  et  elle  serait  plus  forte 
encore  pour  des  étoiles  plus  voisines  du  pôle.  Voilà  pourquoi 
je  n'ai  pas  cru  inutile  d'indiquer  ici  la  portée ,  tant  absolue  que 
relative ,  de  ces  corrections* 

!Ï69.  C'est  aux  valeurs  de  (/z),  et  de  (rf)i ,  ainsi  obtenues,  qu  «• 
faut  appliquer  les  formules  inverses  de  la  page  358 ,  lorsque  l'on 
veut  employer  les  constantes  du  transport ,  calculées  dans  le  tableau 
de  la  page  343.  J'ai  calculé  ces  mêmes  constantes  pour  i83o,  par 
les  expressions  explicites  de  la  page  354,  ^^  j^  rapporte  leurs 
valeurs  ici  en  note,  afin  de  mettre  tous  les  éléments  de  cette  app'j- 
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cation  sous  les  yeux  du  lecteur  (*).  Chacun  des  catalogues  consi- 
dérés m'a  ainsi  fourni  les  valeurs  théoriques  des  coordonnées  a , 
^  de  notre  étoile^  transportées  au  i*""  janvier  1800  de  Paris,  par 
le  même  système  général  de  constantes,  et  je  les  ai  toutes  rassem- 
blées dans  le  tableau  qui  suit  : 

Coordonnées  équatoriales  moyennes  de  as  du  Capricorne^  à  l'époque 
du  i^'  Janvier  i8oo  du  méridien  de  Paris, 


SÉSIGNàTION 

da  catalogue 

d'oà  elles  sont 

dédnites. 


Bradiey .... 

Piazzi 

Bessel  

Argelander. 
Airy 


ASCENSION  DROITE 

en  arc. 


®     /      // 
301.44*11,698 

12,604 

12,998 
i3,Ol3 


niCLINAISON. 


i3.  9.13,480 

'4.849 

i3,o53 
i4,i3a 


NOMERB  D'OUnTATIOilS 

d'Où  ceite  position  a  été  déduite. 


9 

184 

non  indiqué. 

3o 

84 


3 

56 
non  indiqué. 
3o 
48' 


La  concordance  des  ascensions  droites  a  paraîtra  surprenante, 
si  Ton  considère  les  incertitudes  que  comporte  la  détermination 
de  cet  élément  astronomique.  Les  déclinaisons  d  offrent  un  peu 
moins  d*accord,  même  en  excluant  celle  de  Piazzi,  que  son  écart 
de  toutes  les  autres  décèle  comme  très-probablement  fautive  ;  mais, 


{*)  Les  constantes  du  transport  inverse,  employées  dans  les  formules  de 
la  page  358,  sont  A,  7  et  u^  — a[,  servant  à  former  Panglc  auxiliaire 
JJ^  =  a^  —  u^-^u[.  En  les  calculant  par  les  expressions  de  la  page  354,  ^^^^ 
la  valeur  de  t^  égale  à  +3o,  j^ai  obtenu 

A=o023'2'',5oo3,    ^rsiGoî^joSiS,    Uj  — x|=69i'',359i,    log 7 =2,7797553. 

Comme  vérification ,  j^ai  calculé  directement  toutes  ces  constantes  pour  la 
même  valeur  de  t^ ,  par  les  formules  trigonoraétriques  de  la  page  339,  ®^  i^ 
leur  ai  trouvé  exactement  les  mêmes  valeurs,  jusque  dans  les  dix-millièmes 
de  seconde  inclusivement. 
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sauf  cette  exception,  les  différences  capricieuses  qui  existent  entre 
les  diverses  évaluations  de  d  sont  de  Tordre  des  erreurs  que  Ton  ne 
sait  pas  éviter  dans  la  mesure  des  déclinaisons ,  même  aujourd'hui. 
Il  n'y  a  donc  rien  dans  ces  résultats  qui  puisse  servir  de  fondemoit, 
pour  attribuer  à  l'étoile  aj  du  Capricorne  un  mouvement  propre 
appréciable  ;  et  l'on  doit ,  au  contraire ,  en  inférer  qu'elle  parait 
être  absolument  fixe  sur  la  sphère  céleste ,  quand  on  admet  les 
valeurs  que  nous  avons  assignées  aux  constantes  théoriques,  qui 
règlent  le  transport  apparent  des  positions  stellaires,  résultant 
des  déplacements  réels  qu'éprouvent  Técliptique  et  l'équateur. 
Mais  nous  avons  vu  que  ces  constantes  ont  encore  besoin  d'être 
définitivement  rectifiées  par  les  travaux  dont  j'ai  tracé  la  marche. 
C'est  alors  seulement  que  l'on  pourra  effectuer ,  avec  une  entière 
sûreté ,  des  épreuves  analogues  à  celles  dont  je  viens  de  présenter 
l'exemple ,  ou  en  déduire  les  véritables  valeurs  des  naouvements 
propres;  et  former  enfin ,  pour  une  même  époque,  un  catalogue 
d'étoiles  aussi  parfait  que  le  permette  la  nature,  encore  récente,  des 
données  précises  que  l'on  peut  faire  concourir  à  sa  confection. 
L'épreuve  que  je  viens  de  présenter,  et  celle  que  nous  avons 
effectuée  plus  haut  sur  le  transport  de  la  polaire,  montreront,  je 
crois ,  que  les  constantes  de  la  précession ,  admises  dans  nos  for- 
mules, sont  assez  approximativement  précises,  pour  que  ces 
derniers  perfectionnements»  si  essentiels  à  l'astronomie,  puissent 
être  maintenant  obtenus  par  des  hommes  laborieux. 

Section  VII.  —  Recherche  directe  des  petites  "variations 
produites  y  dans  les  coordonnées  équatoriales  ^  par  des 
moui^ements  du  plan  de  l'équateur ,  opérés  suîuant  des 
lois  quelconques ,  mais  assujettis  à  n  avoir  que  de  très- 
petites  amplitudes, 

» 

270.  La  recherche  indiquée  dans  ce  titre  nous  sera  nécessaire 
pour  établir  la  théorie  d'un  phénomène  céleste  que  nous  allons 
bientôt  étudier.  L'arbitraire  que  nous  introduisons  dans  les  lois 
du  mouvement  de  l'équateur  fait  que  les  conditions  du  transport 
peuvent  être  physiquement  et  numériqufement  différentes  de  celles 
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que  la  précession  réelle  nous  a  présentées.  Mais,  considéré  analyti- 
quement,  le  problème  se  résout  encore  par  lés  formules  générales 
de  la  page  358  ,  en  y  introduisant  les  valeurs  spéciales  que  Ton 
veut  attribuer  aux  variations  de  l'angle  »  et  de  l'arc  ^ ,  qui  défi- 
nissent les  changements  de  position  de  Téquateur,  relativement  à 
l'écliptique  ûxe  d'une  époque  quelconque.  Toutefois  je  ne  procé- 
derai pas  d'abord  ainsi ,  par  dérivation  ;  mais  j'effectuerai  pre- 
mièrement le  transport,  par  voie  trigonométrique ,  d'après  ses  con- 
ditions supposées ,  afin  d'arriver  directement  aux  expressions  que 
les  astronomes  ont  l'habitude  d'employer.  Je  prouverai  ensuite 
ridentité  de  ces  résultats  avec  ceux  que  fournissent  les  formules 
de  la  page  358 ,  lorsqu'on  introduit  dans  celles-ci  des  données 
pareilles,  et  qu'on  les  restreint  au  même  degré  d'approximation. 
271.  Je  reprends  donc,  pour  ce  but,  Itifig*  i3,  qui  nous  a  servi 
de  type  pour  exprimer  toutes  les  circonstances  du  transport  à  des 
temps  quelconques ,  et  je  conserve  à  toutes  ses  parties  les  défini- 
tions que  nous  en  avons  données  dans  la  page  239 ,  sauf  que  l'on 
pourra  y  remplacer  le  nombre  1750,  par  la  date  de  toute 
autre  année  que  l'on  voudrait  prendre  pour  époque  fondamen- 
tale ,  d'où  l'on  compterait  le  temps.  Je  désigne  alors  par  a,  d 
les  coordonnées  équatoriales  de  la  date  -4-^,  rapportées  à  l'équa- 
leurT"Q'  et  au  point  équinoxial  T''.  Puis,  ajoutant  aux  pre- 
mières l'arc  x'^T'  ou  a',  je  transporte  leur  origine  au  point  T' 
de  l'écliptique  fixe.  Là  je  les  transforme  en  latitudes  \  et  longi- 
tudes /,  comptées  de  ce  même  point ,  sous  l'obliquité  &> ,  ce  qui  me 
donne  les  expressions  suivantes  : 

itane  <3?  sin  65 -I- sin  (  fl -h  a' )  cos  w 
tang  /  =  — ^ — L_^ i , 
^                        cos(a-f-a') 
sin  >  =  —  sin  »  cos  c^  sin  (  a  -f-  a'  )  -f-  cosw  sin  cl. 

J'y  joins  tout  de  suite  ces  deux  inverses  qui  nous  deviendront 
ultérieurement  nécessaires  : 

f.  I  cosXcos/=cosû?cos  («-f-a'j , 

(         sinf/  =  sinwcos>sin/-i-coswsin>. 

Ce  sont  les  formules  foiî^îamen taies  de  ces  transformations  que 
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nous  avons  établies  dans  l'appendice  au  chapitre  lY,  pages  ^5  et 
suivantes  ;  je  ne  fais  que  les  adapter  au  cas  actuel. 

Considérant  alors  Téquateur  T^iQ'i  de  la  date  fj,  dont  T",  est  le 
point  équinoxîal  actuel ,  je  le  prolonge  de  même  jusqu'à  son  inter- 
section avec  Fécliptique  fixe  en  T\  •  Puis  je  transporte  à  ce  point 
Torigine  des  longitudes  /,  les  latitudes  >  restant  constantes.  Pour 
cela,  je  nomme  ^  Tare  de  précession  T'T'»  >  compris  entre  les  deux 
équateurs ,  et  les  coordonnées  écliptiques  rapportées  au  point  T', 
se  trouvent  ainsi  être 

L'obliquité  du  nouvel  équateur  sur  Técliptique  fixe  est  «», ,  autre 
que  6>.  Pour  exprimer  cette  différence  ,  je  fais 

je  prends  ensuite  les  coordonnées  équatoriales  a%  d' de  la  date4-  ^d 
rapportées  au  point  équinoxîal  T'^i  ;  puis,  ajoutant  aux  premières 
l'arc  T'ÎT',  ou  a,,  je  transporte  leur  origine  en  T'i .  Là  je  les 
exprime  en  fonction  des  coordonnées  écliptiques  /+  ^  et  ),  au 
moyen  des  formules  suivantes  : 

i,   ,        ,v           tanff>sin(w-|-a>')-|-sin(/-4-ç)cos(»4'«'; 
tang(fl'-+-a'J  = 5 ^   ^     ^  ; ,     ^7    — 
^             '^                                  cos(/-hy) 
sin  d'  =  sin (w-+-  w'  )  sin  (/■4-<p)  cos  >-|-cos  ( w-h&i')sin À; 

d'où  résulte  Téquation  auxiliaire 

cos{a'-|-a,)cos<f'  =  cos>  cos(/-4-(p). 

La  question  générale  consisterait  à  éliminer  ^  et  /  entre  celle-ci  et 
les  équations  (2),  de  manière  à  obtenir  a'  et  d'  en  fonction  immédiate 
de  d  et  de  a.  Mais  cette  opération  ,  qui  serait  fort  complexe,  va 
devenir  très-simple,  si  nous  supposons  les  arcs  7 ,  w'  assez  petits, 
et,  par  suite,  les  différences  «'  —  a,  d'  —  rf,  a,  —  a'  assez  «s* 
treintes,  pour  que  l'on  puisse  se  borner  à  établir  les  parties 
linéaires  et  les  plus  sensibles  de  leurs  rapports,  en  limitant  au 
besoin  les  valeurs  de  "k  et  de  dy  auxquelles  on  les  appliquera. 
S71I.  £n  conséquence ,  je  traite  ainsi  d'abord  l'équation  q"' 
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donne  sin  d' ^  et  afin  d*y  mettre  sin  d  en  évidence,  j'y  remplace  d' 
par  d-\-  (  d' — £?).  Alors,  dans  les  conditions  d'approximation  que 
je  viens  de  spécifier,  je  puis  me  borner  à  prendre  les  équivalents 
qui  suivent  : 

[d'^d\  <p 

sin  rf'=  sin  ^-f-         ,     cos  d^  sin  (/-Hç)  =  sin  /-h  ^,  cos  /, 

R.  R. 


sm 


in(w-f-«')  =  sin»H-— ^cosw,  cos(w-h&)')=:cosw — z—f,  sinw. 

R  R. 

Je  substitue  ces  expressions  réduites  dans  les  deux  membres  de 
réquatîon ,  en  négligeant  tous  les  termes  des  produits  qui  sont 
divisés  par  des  puissances  de  R'^  supérieures  à  la  première.  La  par- 
tie indépendante  des  accroissements  f  et  u' ,  dans  le  second  mem- 
bre, se  trouve  justement  égale  à  l'expression  de  sinrf,  donnée  par 
les  équations  (2).  Je  la  supprime  donc  des  deux  parts ,  et  le  reste  , 

débarrassé  du  facteur  commun  — ^ ,  se  présente  sous  cette  forme  : 

R 

sin  ft>  cos  X  cos  /         ,  fcoswcosXsin/  —  sinw  sin  XI 

d'  —  dz=zia ^ h  w -, ^^• 

*  cos  d  cos  d 

Il  s*agit  d'éliminer  finalement  \  et  /. 

Cela  est  facile  pour  le  coefficient  de  ^  sin  w  ,  car  la  première  des 
équations  (2)  montre  qu'il  est  égal  à  cos  (  «1  -h  a'  ). 

Pour  réduire  de  même  le  coefficient  de  &>',  multipliez  d*abord 
les  deux  premières  équations  (i)  et  (2),  membre  à  membre.  Vous 
en  tirerez 

cosX  sin  l-=z  sin  r/ sinw  -f-  cosf/sin(«-f-a')cosw, 

c'est  la  reproduction  du  produit  analogue,  formé  page  76.  Joignez- 
y  l'expression  explicite  de  sin  >,  donnée  par  la  deuxième  des 
équations  (i),  puis  effectuez  la  somme  des  produits  qui  compo- 
sent le  coefficient  de  «' ,  vous  trouverez  qu'il  se  réduit  à  sin  («-f-a'  ) . 
On  aura  donc  ainsi  finalement 

d' —  c?  =  <p  sin  w  cos  (  «  -}-  a' )  -f-  w'  sin  (  ûi  -f-  a'  ). 

275.  Je  prends   maintenant  l'équation  auxiliaire  dérivée  des 

T.   IV.  25 
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équations  (3),  et  je  mets  d*abord  les  arguments  de  son  premier 
membre ,  sous  les  formes  suivantes  : 

fl'-f-a,=a-|-a'-f- («'  —  «-+-«»-- a')»     d' z=:  d-i-Çd'—dl 

les  groupes  enveloppés  dans  les  parenthèses  seront  très-petits,  du 
même  ordre  que  7,  et  &>',  du  moins  en  continuant  de  supposer  les 
déclinaisons  d  suffisamment  restreintes,  pour  que  cette  condition 
ne  cesse  pas  de  se  trouver  remplie.  Alors,  dans  les  bornes  d*ap- 
proximation  que  nous  nous  sommes  prescrites ,  il  suffira  de  faire 

cos  [n'  H-  a,)  =  cos  (ûH-a')  —  ^ -^-î ^  sm[a  -f- a  ), 

.,  .       {d'-d)    .     . 

cosa  =cosa —  ^ — —^ — ^  sma, 

R 

cos  (  /-(-  ç)  =  cos  /  —  :;r;?  sin  /. 

.n. 

Substituez  ces  expressions  réduites  dans  les  deux  membres  de 
réquation  auxiliaire  considérée ,  en  négligeant  tous  les  produits 
qui  sont  divisés  par  des  puissances  de  R^''  supérieures  à  la  pre- 
mière. Les  termes  exempts  de  ce  diviseur  se  compensent  par  égalité, 
en  vertu  de  la  première  des  équations  (2];   et  en  supprimant  le 

facteur  ^7;  qui  est  commun  à  tous  les  autres ,  on  trouve 
R 

(a'— £i-f-a' — a')sin(a'-HaMcosc?) 

.  f^i      ^\       /      .     M    •    j  >=:o>cos^sm/. 

+  («?'  —  £/)cos(«-ha  )  smc^  )      ^ 

Le  produit  cos  \  sin  /  peut  s'éliminer  par  son  expression  foiinée 
plus  haut  \  d'  —  d  peut  aussi  être  remplacé  par  sa  valeur  tout  à 
rheure  obtenue  en  y  et  w'.  Après  ces  substitutions ,  sin  (  «  +a' 
disparait  une  fois  des  deux  membres  de  l'égalité  comme  facteur 
<;ommun  ;  et ,  en  divisant  tout  le  reste  par  cos  d ,  on  obtient 


a'  —  a  -+'0l\  —  a'  r=  «p  1  cos  w  -f-  sin  w  sin  [a  -f-  a')  tang  d 

—  w'  cos  («  -K  a'  )  tang  d. 

De  là  on  peut  dégager  /i',  comme  aussi  d'  de  la  différences'—'^ 
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ci-dessus  formée  ;  et  Ton  arrive  ainsi  à  ces  expressicms  définitives 

(a'  =  a  +  a'  —  a,  4-  7  f  cos  »  -f  sîn  »  sin  («  +  a')  tang  d\ 
v-r/   i  —  »'  cos  (a  H-  a' )  tang  rf, 

[  e/'  =  £/  -H-  (p  sin  w  cos  («  -4-  a'  )  -h  w'  sin  (a  -f-  a'). 

51174.  Je  dis  maintenant  que  ces  formules  sont  identiques  à  nos 
développements  généraux ,  dont  le  type  est  rapporté  page  358 , 
quand  on  les  borne  aux  termes  qui  n'ont  pas  R'"  pour  diviseur , 
et  qu'on  y  restreint  en  outre  les  circonstances  du  transport ,  par 
des  conditions  pareilles,  exprimées  analytiquement  avec  la  même 
indétermination . 

Pour  le  prouver,  prenons  les  valeurs  des  coordonnées  transpor- 
tées a!  d\  dans  ces  développements  ainsi  limités.  Elles  seront 

.  I  a'  =  «  -f-  A  4-  ^  sin  U  tang  d , 

'^  \  d'^d         -KycosU. 

La  constante  A  et  l'auxiliaire  U  ayant  cette  forme  : 

A  =  //  +  a,  -I-  a'  —  a ,  ,  U  =  «  +  a'  -f-  a , 

q  représente  Fangle  dièdre  formé  par  les  équateurs  des  deux  épo- 
ques considérées. 

Ces  époques  étant  généralement  distinctes  de  l'époque  fonda- 
mentale ,  les  auxiliaires  u ,  k  1  et  Tangle  q  doivent  être  calculés  par 
les  équations  (A)  de  la  page  252,  où  ^x — tJ/  représente  l'arc  de 
précession  intermédiaire  que  nous  avons  maintenant  désigné  par  ^ . 
D'ailleurs  les  angles  &) ,  ui  y  sont  pris  avec  la  même  signification 
que  dans  notre  notation  actuelle  ;  de  sorte  qu'il  faut  pareillement 
y  remplacer  w,  par  w-f-w'.  Mais,  dans  la  précession  réelle,  ces  angles 
sont  liés  aux  arcs  ^  et  ^|;i  par  des  rapports  numériques  définis , 
qui  rendent  généralement  w'  d'un  ordre  de  petitesse  très-inférieur 
à  (p  ;  au  lieu  que ,  dans  le  mode  de  variation  arbitraire  que  nous 
considérons  ici ,  nous  pouvons  et  nous  voulons  traiter  ces  deux 
quantités  comme  étant  analytiquement  du  même  ordre.  U  faudra , 
en  conséquence,  introduire  aussi  ce  rapport  conventionnel  dans 
les  formules  de  la  page  358. 

27S.  Cette  extension  étant  admise,  on  pourrait  établir  immé- 

25.  . 
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diatement  la  comparaison  sans  autre  changement.  Mais  Tinterpré- 
tation  géométrique  des  résultats  deviendra  plus  claire,  si  au  lieu 
des  auxiliaires  Uy  Ui  qui  étaient  particulièrement  appropriées  aux 
circonstances  de  la  précession  réelle ,  nous  faisons  reparaître  expli- 
citement,  avec  leur  caractère  général,  les  arcs  T'Qjj  T'.QjOu 
A,  Al  de  lay%.  i3 ,  que  nous  avions  éliminés  au  mo^en  des  rela- 
tions suivantes  : 

A  =  9O0  -hu,  Ai  =  9O0  —  Uy. 

Tirant  donc  de  là  u  et  e^ , ,  on  a  d'abord 

A  =  A  —  Al  -h  a'  —  a ,  , 

et  nos  équations  (5)  deviennent 

^  i  fl'=r«4-A  —  ^  cos(û -h  a'n- A)  tange/, 

^   ^  \   d'=zd  -h  ^  sin  (a  -H  a'  -h  A  )  ; 

c'est  la  forme  sous  laquelle  nous  les  avons  obtenues  d'abord  dans 
la  page  249. 

L'expression  générale  de  tangj  (A  —  Ai)  a  été  établie  page  252. 
£n  y  introduisant  notre  notation  actuelle ,  cette  expression  est 

I  / .  X      cosfw-h-ç-wM 

tang-j^(A-A.)rzr       ^        j^^     ^tangly. 

On  en  tirera  donc  la  valeur  rigoureuse  de  A  —  A, ,  soit  par 
les  développements ,  soit  par  le  calcul  numérique  dans  tous  les 
cas  possibles  où  w ,  w'  et  (p  seront  donnés.  Mais  w'  et  y  devant 
être  ici  des  quantités  très-petites,  A  —  Ai  sera  du  même  ordre. 
Ainsi,  en  s'arrétant  aux  premières  puissances  de  ces  variations, 
comme  nous  l'avons  fait  dans  notre  premier  calcul ,  on  aura  tout 
de  suite ,  par  simple  proportionnalité  , 

A  —  A,  =:  q)  cos  w  ; 
et  conséquemment 

A  =  y  cos  û)  -f-  a'  —  a , . 

La  quantité  A ,  qui  s'ajoute  comme  constante  à  toutes  les  ascen- 
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sioDS  droites  primitives,  s'interprète  facilement  à  l'inspection  de  la 
flg.  i3.  Pour  cela,  dans  le  triangle  sphérique  T'QaT', ,  menez 
du  sommet  T'i  un  arc  de  grand  cercle  T'iII,  perpendiculaire  au 
côté  A.  L'arc  T'T',  ou  «p  étant  très-petit,  ^  cosw  représentera, 
aux  quantités  près  du  second  ordre.  Tare  T'n  qui  est  la  projec- 
tion de  ^  sur  le  côté  A.  Ainsi,  en  lui  ajoutant  'y'-y''^  qui  est  a', 
la  somme  ^  cos  &>  -h  a'  exprimera  la  distance  du  point  équinoxial 
primitif  T"  au  point  n,  ou  à  Tare  presque  rectiligne  T',n.  Or 
T', T*,,  qui  est  a,,  exprime  aussi  la  distance  du  nouveau  point 
équinoxial  T*^  à  cette  même  origine,  dans  un  ordre  d'approxima- 
tion pareil.  Conséquemment ,  la  différence  A  représente  la  quan- 
tité dont  le  point  équinoxial  a  rétrogradé  dans  notre  figure ,  rela- 
tivement à  sa  première  position.  Voilà  pourquoi  cette  quantité  se 
présente  dans  les  formules  comme  un  élément  additif,  commun  à 
toutes  les  ascensions  droites  transportées  a,.  Du  reste,  dans  le 
mode  de  généralité  abstraite  que  nous  attribuons  ici  aux  condi- 
tions du  transport,  les  arcs  a',  a,  doivent  être  censés  avoir  des 
valeurs  spéciales ,  pouvant  être  tout  autres  que  dans  la  précession 
réelle  :  ce  sont  les  arcs  quelconques ,  interceptés  sur  les  deux  équa- 
teurs,  entre  Técliptique  fixe  de  l'époque  fondamentale  et  deux 
autres  écliptiques  arbitrairement  mobiles ,  aboutissant  à  chacun 
des  points  équinoxiaux  considérés.  Si  l'on  veut  que  ces  écliptiques 
fictifs  restent  en  coïncidence  avec  le  fixe,  il  faudra  faire  a!  et  a, 
constamment  nuls  tous  deux. 

276.  Pour  assimiler  les  deux  autres  termes  des  formules  (5)  à 
nos  expressions  directes ,  je  fais  sortir  l'arc  A  de  son  association 
sous  les  signes  trigonométriques  avec  rt  -f-  a'  ;  et  j'obtiens  les  deux 
identités  suivantes  : 

—  ^cos(« -f-a' -f-  A)  =  —  çcosAcos(a  -h  a') H-  ^sin  Asin(a  -f-  a') , 

* 
-h  q  sin  («  -h  a'  -f-  A)  =  -f-  ^cos  Asin  [a  -+-  a')  -f-  ^  sin  Acos  [a  -\-  ol'). 

Or  la  considération  du  triangle  sphérique  T'T'jQs  de  Vàjig.  i3 
nous  a  fourni,  dans  la  page  249»  deux  relations  complètement 
rigoureuses,   qui,    étant  adaptées   à   noire    notation   actuelle, 
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prennent  cette  forme  : 

j  sin  ^  sin  A  =  sin  (w  +  w')  sin  (p, 
^  '  1  sin ^cos A  =  sin  w'  —  2 cos  w  sin  (w  -+- w') sin'  -  ^. 

Dans  les  conditions  d'approximation  que  nous  avons  admises,  les 
sinus  des  petits  arcs  &>' ,  <f  doivent  être  remplacés  par  les  rapports 

du  premier  ordre  :^9  :^»  ce  qui  prescrit  la  même  limitation 

B.      B. 

pour  sin  g.  Il  faut  y  en  outre ,  négliger  les  produits  et  les  carrés  de 

ces  rapports,  comparativement  aux  termes  de  première  dimension 

qui  les  accompagneraient.  Les  deux  relations  générales  étant  ainsi 

restreintes,  elles  nous  donnent 

^sin  A=<psin  &),       ^cosA  =  w'; 

et,    par  suite,   les  deux  identités  précédentes  se  réduisent  à 
celles-ci  : 

—  ^cos(âr  -j-  a'  -h  A)  =  —  w'  cos  {a  -\-  ex!)  -î-  <j>sin  w  sin  [a  -f-  a') , 
q sin («  +  a'  -i-  A)  =  +  w' sin  [a  -h  ot!)  +  «j^sinu cos(a  -h  a'). 


£n  substituant  ces  évaluations  dans  les  équations  (5) ,  avec  celle  de 
la  constante  A  tout  à  l'heure  trouvée ,  elles  s'identifient  complète- 
ment avec  les  équations  (4)9  que  nous  avions  d'abord  tirées  immé- 
diatement des  relations  trigonométriques.  La  même  concordance 
se  soutiendrait  entre  les  deux  méthodes ,  à  tous  les  degrés  ulté- 
rieurs d'approximation  auxquels  on  voudrait  les  étendre.  Mais  le 
calcul ,  qui  serait  très-pénible  si  l'on  essayait  de  l'opérer  par  des 
développements  algébriques ,  procédant  suivant  les  puissances  des 

rapports  ^  et  -7;,  se  trouve  tout  fait,  sous  la  forme  la  plus 

simple,  dans  les  expressions  tant  directes  qu'inverses  de  la 
page  358. 

277.  Cette  concordance  analytique  étant  constatée  en  général, 
donnons  aux  variations  ^  et  o'  les  valeurs  numériques,  qui  con- 
viennent à  la  précession  réelle ,  pour  de  très-courts  intervalles  de 
temps  ti  —  t  ou  T ,  partant  d'une  époque  f ,  dont  la  distance  à 
l'époque  fondamentale  ne  soit  pas  très- grande.   Nous  devrons 
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retrouver  ainsi  des  expressions  de  a'  —  a,  etded'  —  c/,  équiva* 
lentes  à  celles  que  nous  avons  trouvées  directement,  pour  ces 
mêmes  circonstances  dans  la  page  36o ,  où  nous  les  avons  désignées 
par  (M)  ;  et  cela  fournira  une  confirmation  des  calculs  qui  nous  les 
ont  données.  Or  cette  équivalence  s'obtient ,  en  effet ,  très-exacte- 
ment ,  comme  on  va  le  voir. 

Dans  ce  cas ,  les  variations  f  et  »'  sont  celles  qu'éprouvent  l'arc 
de  précession  ^p  et  l'angle  u  formé  par  l'équateur  avec  Fécliptique 
fixe,  lorsqu'on  y  fait  varier  le  temps  i,  conformément  aux  res- 
trictions supposées.  Les  expressions  numériques  de  ces  quantités 
en  fonction  du  temps  sont  rapportées  dans  la  page  337  '  ^^  ^'^^ 
y  trouve  aussi  celle  de  a! ,  d'où  l'on  peut  déduire  a  ^ ,  en  changeant 
tenti  (*),  Mais,  pour  préparer  le  calcul,  je  prends  d'abord  ces 
trois  éléments  sous  leurs  formes  littérales  : 

4^  =  4^ -h  Br»,  «=«o-ha%  a'=f*/  -4- Vf»; 

je  fais  alors 

f ,  —  r  =  T      d'où      t,  ==  /  -h  T  ; 

puis, formant  les  variations  demandées ,  j'obtiens 

y  =  [4  -I-  6  (ar-H  t)]t,       «'  =:  c  (ar  -*-t)  t, 
a\  —  a'  =  [fiH-  v(2^-hT)]T 

Les  formules  (  M  )  de  la  page  36o  avaient  surtout  pour  but  le 
calcul  des  mouvements  de  précession  annuels;  de  sorte  que  les 
valeurs  de  t  ne  devaient  pas  y  excéder  db  i .  Pour  y  assimiler 
nos  résultats  actuels,  il  faut  y  restreindre  cette  variable  dans  les 
mêmes  limites.  Nous  admettrons  également,  comme  nous  l'avons 
fait  alors ,  que  les  applications  ne  devront  pas  s'étendre  à 
plus  d'un  siècle  autour  de  l'époque  fondamentale;  en  sorte  que  / 


{*)  J'ai  à  p«ine  besoin  d^avertir  que  la  lettre  é»',  iei  employée  pour  dési- 
£^aer  les  très-petits  accroissements  de  Pangle  ta ,  a  maintenant  une  significa- 
tion toute  différente  de  celle  que  nous  lui  avions  donnée  dans  le  tableau 
numérique  de  la  page  337 ,  où  nous  l^avons  employée  pour  désigner  générale- 
ment Tobliquité  moyenne  de  réquatcur  sur  TécUptique  mobile  ^  à  Pépoque 
quelconque  i8oa-i-/. 


392  asthonomie 

ne  pourra  pas  dépasser  100.  Ces  restrictions  étant  posées ,  si  Ton 
jette  les  yeux  sur  le  tableau  numérique  de  la  page  337,  on  y  trou- 
vera les  coefficients  B ,  c ,  v ,  d'une  telle  petitesse  y  que  les  termes 
où  ils  sont  seulement  multipliés  par  des  puissances  de  r  dans  les 
seconds  membres  des  égalités  précédentes,  seraient  au-^dessous 
d'un  millième  de  seconde  en  arc.  Je  les  négligerai  donc ,  comme 
nous  Tavons  fait  aussi ,  par  le  même  motif,  dans  les  formules  (M), 
et  je  prendrai  simplement 

Avant  de  substituer  ces  valeurs  dans  les  équations  (4)  9  j*y  dégage 
Tare  a'  de  dessous  les  signes  trigonométriques.  Dans  les  limites 
restreintes  imposées  à  f ,  cet  arc ,  par'  lui-même ,  sera  toujours 
moindre  que  19'';  et  comme  tous  les  termes  où  il  se  tron?e 
enveloppé  ont  déjà  pour  facteur  les  petits  accroissements  f  ouft»', 
je  me  borne  à  y  faire 

sin (« -h  a' )  ^==  s^^  ^  "^  :^/C0s^,        cos(« -|-a')=cosfl —  ^sina. 

Après  cette  limitation ,  les  deux  équations  (4)  prennent  les  formes 
suivantes  : 

!a'  ^rza  -h!x'  —  a ,  -f-  y  cos  w  -h  y  sin  w  sin  a  tang  d 
-h  -:^  sin  a  tang//  —  I  w'  —  ^,  sin  u }  cos«  tang  d, 
d  z=d-h  (psmw  cosrt  -H  (  «  —  ^sm6>|sm/z  '+-^^<^osa. 

Il  ne  reste  plus  qu'à  y  remplacer  les  expressions  symboliques  des 
variations  ^,  &>',  et  de  a' ,  a\  par  leurs  valeurs  numériques, 
déduites  du  tableau  formé  page  337 . 

Je  considère  d'abord  le  produit  -,^  «  Dans  les  limites  fixées  à  /. 

R 

la  plus  grande  valeur  qu'il  puisse  atteindre  est  une  fraction  de 

seconde ,  qui  commence  par  une  simple  unité  décimale  du  septième 

ordre.  Il  ne  sera  donc  jamais  sensible  dans  d\  et  il  ne  le  deviendrait 

dans  rt'  que  pour  des  étoiles  qui  seraient  situées  tout  proche  di\ 
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pôle.  De  pareilles  exceptions  ne  doivent  pas  être  comprises  dans 
des  calculs  approximatifs.  On  peut  donc  supprimer  ici  ce  produit 
dans  les  deux  équations ,  comme  n'y  ayant  qu'un  effet  toujours 
négligeable. 

Venons  aux  autres  termes  :  je  trouve  que ,  dans  les  plus  grandes 
valeurs  de  r,  l'excès  de  &>  sur  &>o  sera  moindre  que  o" ,  08  ;  et 
comme,  dans  les  mêmes  circonstances,  ^  ne  s'élève  pas  à  53'%  la 
substitution  de  6>o  à  &>  ne  changera  pas  les  produits  f  sin  &> ,  f  cos  &) 
de  o'%oooi.  Je  l'effectue  donc,  en  donnant  à  &>  la  valeur  con- 
stante 23°27'54'^,5,  qui  est  celle  de  Wo ,  dans  nos  calculs. 

Je  reprends  alors  les  expressions  littérales  de  «p,  w',  a',  et  je 
forme  l'identité  suivante  : 

""  —  ?5^ïï^  «  =  (2C  —  ^sm  Wo)rT--[2j  (f*-hvf)sin  Wo4-rtv]  —77-  th- 

Le  terme  du  second  membre ,  qui  a  pour  facteur  r  t  ,  se  trouve 
être  nul  dans  toute  la  rigueur  d'appréciation  que  comportent  les 
Tables  logarithmiques  à  sept  décimales.  La  plus  grande  valeur  que 
puisse  atteindre  le  terme  suivant  est  une  fraction  de  seconde , 
qui  commence  par  deux  unités  décimales  du  sixième  ordre  ;  on 
peut  donc  en  négliger  l'effet  dans  d' y  et  même  dansa' ,  en  faisant 
abstraction  des  cas  de  déclinaison  exceptionnels,  auxquels  nos 
approximations  actuelles  ne  doivent  pas  être  appliquées.  Ces  cir- 
constances réunies  font  disparaître  les  portions  de  a'  et  de  a'  qui 
avaient  pour  facteur  la  différence  que  nous  venons  d'évaluer. 
Enfin ,  les  substitutions  ultérieures  donnent  avec  une  exactitude 
absolue  , 

a'  —  a ,  -\-  ff  cos  Wo  =  Ar ,  ^  sin  Wo  =  ^t  > 

les  seconds  membres  ayant  identiquement  les  valeurs  numériques 
que  nous  leur  avons  trouvées  dans  la  page  36o.  Nos  équations  (4)  9 
ainsi  réduites,  deviennent  donc  complètement  équivalentes  aux 
équations  (M) ,  que  nous  avions  établies  alors  pour  ce  même  cas  de 
transport  restreint;  et  elles  en  fournissent  une  vérification  très- 
assurée.  Mais  cette  première  forme,  sous  laquelle  nous  les  avions 
obtenues ,  en  les  dérivant  des  formules  générales ,  a  eu  le  doubh' 


394  ASTRONOMIE 

avantage  de  montrer  comment  elles  s*y  rattachent  y  et  de  mettre 
en  évidence  la  nature  des  éléments  géométriques  qui  entrent  dans 
leur  composition. 

S78.  Quoique  l'astronomie  n'offre  que  bien  peu  d'applications 
pratiques  pour  lesquelles  il  pût  être  nécessaire ,  ou  même  utile, 
d'employer  ainsi  ces  expressions  de  a'  —  a  et  de  d'  —  d  sans  les 
restreindre  à  leurs  premiers  termes ,  comme  nous  venons  de  le  faire, 
je  compléterai  leur  exposition  analytique  en  considérant  le  cas 
idéal  où  l'on  voudrait  leur  laisser  toute  leur  extension. 

Il  faudrait  d'abord  évaluer  la  constante  générale 

A  =  A —  A,  -h-  a'  —  a', . 

Les  deux  arcs  a' ,  a\  ,  représentés  par  qf 'T"  et  T',  T",  dans  la 
^g,  j3,  devront  être  donnés  conventionnellement.  On  obtiendra 
A  —  A,  par  la  relation  rigoureuse  trouvée  page  262  : 

^|/, —  ^  représente  l'arc  T'T'»  de  la  Jïg.  i3.  Il  faudra  qu'il 
soit  donné ,  ainsi  que  les  angles  &> ,  &>! ,  conformément  aux  condi- 
tions particulières  dans  lesquelles  le  transport  des  coordonnées 
équatoriales  doit  être  effectué.  Je  conserve  à  ces  divers  éléments 
l'individualité  de  leurs  expressions  littérales,  pour  que  l'on  puisse 
toujours  interpréter  dans  les  calculs  les  effets  de  leurs  valeurs 
propres.  J'en  userai  de  même  dans  ce  qui  va  suivre. 

On  prendra  ensuite ,  dans  la  page  249 ,  les  deux  couples  de 
relations  rigoureuses  : 


(6) 


sin  çr  sin  A  =  sin  ui  sin  (^p,  —  ^|/) , 

sin  q  cos  A  =  sin  («,  —  w)  —  2  cos  w  sin  w,  sin^K^j^i  —  >[')  y 

sin  9^  sin  A|  =  sin  u  sin  (^|/,  —  ^), 

sinçr  cosA,=  sin(w,  —  w)  -h  2cos&>i  sin  w  sin'K^'i  —  +). 


Le  premier  couple  donnera  les  valeurs  numériques  exactes  de 
tang  A  et  de  sin  q  ;  le  second  y  celles  de  tang  A|  et  aussi  de  sin  7, 
cette  dernière  devant  s'accorder  avec  l'autre.  On  décidera  l'alter- 
native des  arcs  A ,  A,  dans  chaque  tangente  par  la  condition  que 
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TaDgle^,  toujours  moindre  qu'un  quadrant  du  cercle ,  suive  le 
signe  de  tpi  —  4^,  comme  la  fi^.  i3  le  représente,  et  comme 
nous  l'avons  aussi  établi  conventionnellement  pour  la  précession 
réelle. 

On  pourra  encore  calculer  l'angle  q  des  deux  équateurs  par 
l'expression  directe  trouvée  page  249  : 

sin^-y  9  =  sin^7(&>i  —  6>)  +  sin  c»  sin  ui  sin'|(>|;,  —  >|*) , 

en  choisissant  celle  de  ses  valeurs  qui  lui  fait  suivre  le  signe 
de  i|/,  —  ■»}». 

Quand  ces  divers  résultats  seront  obtenus,  on  cherchera  les 
valeurs  des  auxiliaires  a ,  «i  par  les  relations  conventionnelles  que 
nous  leur  avons  attnbuées  avec  A  et  A|  dans  la  page  25 1,  et  qui 
sont 

A=:90®-|-a,  A,  =  90° — iii. 

Ces  valeurs  serviront  à  former  les  auxiliaires  plus  générales 

qui  entrent  dans  les  expressions  tant  directes  qu'inverses  de  la 
page  358.  Alors,  tous  les  éléments  de  ces  expressions  étant 
connus ,  on  en  déduira  numériquement  les  coordonnées  a^ ,  d^  en 
a  et  d^  ou  a  et  r/en  ai ,  £/|,  avec  toute  l'exactitude  que  l'on 
voudra. 

On  aurait  pu  introduire  tout  d'abord  les  auxiliaires  u,  Ui  dans 
les  équations  (6) ,  et  en  déduire  immédiatement  leurs  valeurs ,  sans 
passer  par  celles  de  A  et  de  A|.  Mais  la  généralité  que  nous  vou- 
lions attribuer  ici  aux  conditions  du  transport  donnait  à  la  con~ 
servation  de  ces  intermédiaires  une  utilité  qu'elle  n'avait  pas  dans 
le  cas  particulier  de  la  précession  réelle.  Alors ,  en  effet ,  les  cir- 
constances du  problème  physique  étaient  telles,  que,  dans  les 
applications ,  le  triangle  T'T',  Qî  de  layfgr.  i3  devait  avoir  ses 
deux  côtés  A,  Ai  toujours  peu  différents  de  90^,  ce  qui  donnait 
aux  auxiliaires  u ,  u^  des  valeurs  très-restreintes.  Cela  résultait  des 
relations  théoriques  en  vertu  desquelles  les  variations  de  l'angle  o 
se  trouvaient  alors  être  numériquement  très-faibles  ^  comparati- 
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vement  à  celles  de  Parc  -^ ,  comme  nous  avons  pris  soin  de  rétablir 
dans  la  page  25 1 .  Mais,  dans  la  généralité  du  problème  analytique 
que  nous  traitons  actuellement ,  les  différences  «i  —  «,  ipi— v 
pouvant  avoir  entre  elles  des  rapports  quelconques ,  les  valeurs  des 
côtés  A,  A,  peuvent  varier  dans  toutes  sortes  d'amplitudes 
depuis  o®  jusqu'à  i8o®;  et  c'est  pour  rendre  leur  interprétation 
immédiatement  évidente ,  dans  chaque  cas  donné,  que  j'ai  cru 
devoir  faire  d'abord  porter  le  calcul  numérique  sur  leur  évalua- 
tion ,  préférablement  à  celle  des  auxiliaires  m  ,  Ui» 

Avertissement  sur  le  reste  de  Vouvrage. 

La  théorie  de  la  précession  est  un  élément  fondamental  dr 
toutes  les  recherches  astronomiques.  C'est  ce  qui  m'a  déterminé  à 
en  exposer  les  conséquences  avec  tant  de  détails,  sous  des  formes , 
je  crois ,  plus  évidentes  et  plus  précises  qu'on  ne  l'avait  fait  jus- 
qu'à présent.  Le  grand  âge  où  je  suis  arrivé  ne  me  laisse  pas 
l'espérance  de  pouvoir  apporter  au  reste  de  mon  ouvrage  les 
autres  améliorations  importantes  dont  il  aurait  besoin.  C'est 
pourquoi ,  craignant  de  le  laisser  inachevé ,  je  me  suis  décidé  à  eo 
conserver  la  rédaction  telle  qu'elle  était,  sans  essayer  de  l'étendre: 
me  bornant  à  corriger  les  fautes  de  déUiil  que  j'y  ai  reconnues,  ei 
à  indiquer,  pour  chaque  sujet,  les  Mémoires  spéciaux  ainsi  que 
les  Traités  généraux  d'astronomie  d'où  l'on  pourra  extraire  les 
développements  que  je  me  trouve  hors  d'état  d'y  ajouter.  Je 
m'estimerai  encore  très-heureux  si  je  parviens  à  remplir  cette 
dernière  tâche. 

29  mars  i847« 
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CHAPITRE  VIII. 

De  la  natation, 

279.  Le  phénomène  de  la  nutation  étant  \ié  avec  les  positions 
de  la  lune ,  il  semble  que  nous  n*en  devrions  pas  expliquer  les 
lois  avant  d'avoir  parlé  des  mouvements  de  cet  astre.  Mais  comme 
l'effet  de  la  nutation  se  réduit  à  causer,  dans  la  précession  des 
équinoxes  et  dans  l'obliquité  de  l'écliptique,  de  petites  variations 
périodiques ,  il  m'a  paru  convenable  d'en  joindre-  l'exposé  à  ce 
que  nous  venons  de  dire  sur  les  mouvements  de  Técliptique  et  de 
réquatenr  ;  sauf  à  donner,  dès  à  présent ,  sur  les  mouvements  de 
la  lune,  le  très- petit  nombre  de  notions  nécessaires  pour  l'intelli- 
gence de  ces  phénomènes ,  notions  que  Ton  peut  d'abord  admettre 
comme  des  faits  observés ,  comme  des  données  provisoires  dont 
nous  devrons  vérifier  plus  tard  l'exactitude. 

Dans  le  chapitre  précédent ,  nous  avons  examiné  toutes  les  va- 
riations lentes  et  séculaires  qui  affectent  l'obliquité  de  Técliptique 
et  la  position  des  points  équinoxiaux.  Nous  avons  vu  comment 
on  pouvait  calculer  les  effets  que  ces  variations  produisent  sur 
les  ascensions  droites  et  sur  les  déclinaisons  de  tous  les  astres. 
Ainsi  y  en  tenant  compte  de  ces  effets ,  en  les  retranchant  des  dé- 
clinaisons et  des  ascensions  droites  observées  à  différentes  époques , 
on  ramène  les  choses  au  même  point  que  si  Péquateur  et  l'éclip- 
tique  étaient  immobiles.  Par  conséquent ,  si  ces  plans  et  les  astres 
que  l'on  y  rapporte  n'ont  pas  d'autres  mouvements  que  ceux  dont 
nous  venons  de  parler ,  on  doit  trouver  que  l'ascension  droite  et 
la  déclinaison  d'un  même  astre,  ainsi  corrigées ,  conservent  tou- 
jours exactement  les  mêmes  valeurs ,  à  quelque  époque  qu'on  les 
observe. 

Or  c'est  ce  qui  n'a  pas  lieu  exactement,  et  il  reste  encore  quel- 
ques petites  variations  périodiques  dont  il  faut  dépouiller  les  po- 
sitions des  astres  pour  obtenir  des  coordonnées  constantes.  C'est 
Bradley  qui  a  fait  cette  découverte. 

La  première  de  ces  variations ,  celle  qu'il  découvrit  d'abord,  se 
nomme  V aberration  de  la  lumière.  Elle  consiste,  en  effets  dans 
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une  aberration  des  rayons  lumineux ,  causée  par  le  mouvement 
de  la  terre,  qui,  nous  faisant  choquer,  en  sens  contraire,  les 
molécules  lumineuses  émanées  des  astres ,  nous  donne  une  sensa- 
tion composée  de  ce  mouvement  et  du  mouvement  propre  de  la 
lumière,  qui,  bien  que  très-rapide,  n*est  pourtant  pas  instan- 
tanée. Ce  n^est  pas  ici  le  lieu  d'expliquer  les  lois  de  ce  phénomène 
que  nous  étudierons  plus  tard  avec  détail.  Il  nous  suffira  de  savoir 
qu'il  nous  empêche  de  voir  les  astres  à  leur  véritable  place ,  nrnis 
que  Ton  sait  corriger  cette  illusion  ,  par  le  calcul ,  d'après  les  lois 
auxquelles  le  phénomène  est  assujetti  ;  de  sorte  qu'en  j  ayant 
égard ,  on  ramène  les  choses  au  même  point  que  s'il  n'existait  pas. 

280.  Cette  correction  n'est  pas  encore  suffisante  pour  rendre 
les  ascensions  droites  et  les  déclinaisons  constantes.  Elles  éprou- 
vent encore  des  changements ,  non  pas  continûment  progressifs 
comme  les  effets  de  la  précession  ,  mais  soumis  à  des  phases  pé- 
riodiques d'accroissement  et  de  diminution,  comprises  dans  des 
amplitudes  fort  restreintes.  Ce  qui  se  présente  de  plus  simple, 
c'est  de  voir  si  ces  changements  peuvent  être  attribués  à  une  petite 
variation  temporaire,  dans  l'obliquité  de  l'écliptique  ,  et  dans  la 
position  des  points  équinoxiaux  sur  ce  plan.  Or,  dans  le  chapitre 
qui  précède,  nous  avons  examiné ,  sous  le  point  de  vue  le  plus  gé- 
néral ,  les  effets  des  variations  indéterminées  de  ces  deux  éléments; 
et  nous  avons  donné  des  formules  pour  calculer  le  changement 
qu'elles  peuvent  produire  sur  la  déclinaison  et  l'ascension  droite. 
Puisqu'ici  ces  changements  sont  donnés  par  les  observations ,  il 
n'y  a  qu'à  introduire  leurs  valeurs  dans  nos  formules,  et  prendre 
pour  inconnues  les  petites  variations  de  l'écliptique  et  des  équi- 
noxes  qui  doivent  les  reproduire.  Nous  calculerons  ces  inconnues 
par  nos  formules,  et  si  toutes  les  étoiles  s'accordent  à  leur  assigner 
la  même  valeur,  nous  en  conclurons  qu'en  effet  les  petits  mou- 
vements périodiques ,  ainsi  observés  dans  les  étoiles,  sont  dosa 
une  semblable  cause.  C'est  ce  qu'a  fait  Bradley,  et  il  a  montré , 
par  un  grand  nombre  d'exemples ,  que  cet  accord  était  aussi  exact 
que  l'on  pouvait  le  désirer  (*). 
""""^ -- —  -- — -  , 

(*)  Le  Mémoire  dans  lequel  Bradley  a  exposé  cette  découverte  est  inséré 
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Il  était  prouvé  par  là  que  le  phénomène  était  commun  à  toutes 
Içs  étoiles ,  et  ne  dépendait  plus  que  des  variations  des  deux  élé- 
ments que  nous  venons  de  considérer  ;  mais  cela  ne  suffisait  pas 
encore  pour  avoir  la  loi  complète  du  phénomène,  il  restait  à 
découvrir  si  ces  vamtions  de  l'obliquité  et  de  la  précession  étaient 
indéfiniment  progressives ,  ou  si  elles  étaient  périodiques ,  et ,  dans 
ce  cas  y  il  fallait  déterminer  leur  période  :  c'est  encore  ce  que  fit 
Bradiey.  Il  s'aperçut  que  ces  variations  avaient  un  rapport  marqué 
avec  les  positions  du  nœud  ascendant  de  la  lune  sur  Técliptique  ; 
il  vit  qu'elles  suivaient  les  mêmes  périodes ,  et  enfin  il  parvint  à 
trouver  comment  elles  eq  dépendaient. 

Pour  comprendre  cette  dépendance ,  il  faut  savoir ,  ce  qui  sera 

démontré  plus  loin ,  que  la  lune ,  abstraction  faite  des  grandes 

perturbations  occasionnelles  qu'elle  éprouve,  décrit,  comme  le 

soleil,  une  orbite  plane  dont  le  plan  passe  toujours  par  le  centre 

de  la  terre.  Ce  plan ,  ou  plutôt  le  grand  cercle  de  la  sphère  céleste 

qui  le  représente ,  coupe  Técliptique ,  qui  est  aussi  un  grand  cercle, 

en  deux  points  diamétralement  opposés,  que  Ton  nomme  les 

nœuds  de  la  lune.  Ils  sont  pour  l'orbite  de  cet  astre  ce  que  sont 

les  équinoxes  pour  le  plan  de  l'équateur;  ces  nœuds  ne  répondent 

pas  toujours  au  même  point  de  l'écliptique  ,  ils  ont,  sur  ce  grand 

cercle,  un  mouvement  rétrograde,  comme  les  équinoxes,  mais 

beaucoup  plus  rapide,  car  ils  font  le  tour  de  l'écliptique  en  18  ans 

et 2 14  jours  à  peu  près,  au  lieu  que  les  équinoxes  n'achèvent  cette 

révolution  qu'en  26000  ans.  On  appelle  nœud  ascendant  celui  où 

la  lune  passe  quand  elle  s'élève  au-dessus  de  l'écliptique  en  allant 

vers  le  nord ,  et  nœud  descendant  celui  où  elle  passe  quand  elle 

redescend  vers  le  sud  :  le  premier  est  analogue  à  l'équinoxe  du 

printemps ,  le  second  à  l'équinoxe  d'automne. 


au  tome  XLVdes  Transactions  philosophiques,  page  i.  Il  y  rapporte  les  preuves 
qui  la  constatent,  en  établit  la  loi  phénoménale,  et  décrit  la  construction 
géométrique  qui  la  représente.  Co  Mémoire  est  un  chef-d^œuvre  de  discus- 
sion logique.  Il  décèle,  dans  les  observations  astronomiques,  une  exigence 
de  précision  toute  nouvelle  alors  ,  que  Ton  n^a  point  dépassée  depuis.  Tout 
astronome,  et  même  tout  expérimentateur,  y  trouvera  un  excellent  modèle 
à  étudier. 
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La  théorie  de  rattraction  universelle  a  fait  connaître  pourquoi 
les  variations  périodiques  observées  par  Bradîey  dans  l'obliquité 
de  l'écliptique  et  dans  la  position  des  équinoxes  sont  en  rapport 
avec  la  position  des  nœuds  de  la  lune.  Nous  avons  déjà  annoncé 
qu'elles  sont  produites  par  Tattraction  de  cet  astre ,  qui  fait  osciller 
ainsi  l'équateur  de  la  terre.  Leur  variabilité  résulte  de  l'inégalité 
des  aspects  sous  lesquels  le  sphéroïde  terrestre  se  présente  à  la 
lune  dans  les  diverses  positions  que  prend  successivement  Forhe 
lunaire  ;  et  leur  périodicité  est  réglée  par  le  retour  du  plan  de 
orbe  à  une  même  position.  Par  là  on  a  pu  voir  aussi  pourquoi 
les  deux  mouvements  de  l'obliquité  et  des  équinoxes  sont  lies 
entre  eux ,  liaison  que  l'observation  seule  avait  déjà  découverte , 
mais  qu'elle  ne  pouvait  établir  que  d'une  manière  expérimentale, 
sans  qu'on  pût  savoir  si  les  rapports  qu'elle  indiquait  étaient 
rigoureux ,  ou  s'ils  avaient  lieu  simplement  par  approximation. 
C'est  à  d'Alembert  que  l'on  doit  cette  importante  application  de  la 
théorie  de  l'attraction  universelle.  On  a  trouvé  aussi  que  l'attrac- 
tion du  soleil  produit  un  effet  semblable,  mais  beaucoup  pins 
faible  (*). 

Le  phénomène  de  la  nutation,  considéré  en  lui-même ,  comme 
un  fait  astronomique ,  se  trouve  ainsi  consister  en  un  petit  mou- 
vement périodique  de  l'équateur  terrestre,  qui ,  à  la  fois,  change 
un  peu  son  obliquité  sur  l'écliptique  mobile ,  et  déplace  un  peu 
ses  nœuds  sur  ce  plan.  Étant  réduit  à  cet  énoncé,  rien  n'est  plus 
facile  que  de  calculer  les  effets  qui  doivent  en  résulter  sur  les  dé- 
clinaisons et  sur  les  ascensions  droites  des  étoiles.  Il  suffît  d'in- 
troduire les  valeurs  de  ces  dérangements  dans  les  formules  que 
nous  avons  données  au  chapitre  précédent  ;  on  aura  ainsi  les  lois 
mathématiques  et  les  résultats  de  ce  phénomène  (**). 


(*)  Nous  avons  donné  ces  valeurs  dans  les  expressions  générales  de  la 
précesslou  et  de  la  variation  d^obliquité ,  pages  98  et  128. 

{^*)  La  question  est  ici  absolument  la  même  que  nous  avons  traitée  plus 
généralement  dans  les  pages  382  et  suiv.  Il  s^agit  de  calculer  Fefiet  produit  sur 
la  déclinaison  moyenne  d  et  Tascension  droite  moyenne  a\  par  un  petit  ac- 
croissement ta'  de  Tobliquité de  Téquateur  sur  Pécliptique  mobile ,  jointe  un 
petit  accroissement  9  de  toutes  les  longitudes  comptées  sur  ce  plan ,  à  partir 
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281.  Mais  pourquoi  a-t-il  été  nommé  nutation?  Cela  tient  à  une 
construction  géométrique  par  laquelle  on  peut  représenter  ses 
effets.  Soient,  fi^,  i6,  C  le  centre  de  la  terre  et  de  la  sphère  céleste  ^ 
TQ^réquateur,  T  E^  l'éclip tique ,  dont  je  considérerai  d'abord 


(lu  point  équinoxial  moyen  et  actuel  que  la  précession  continue  détermine- 
rait. Il  faudra  donc  seulement  faire  a'  et  a|  nuls  dans  nos  formules  géné- 
rales ,  pour  exprimer  que  le  point  équinoxial  reste  toujours  dans  le  môme 
ccliptique ,  sur  lequel  on  compte  le  petit  arc  9.  Ainsi ,  en  nommant  d' et  a* 
\e&  râleurs  de  la  déclinaison  et  de  Tascension  droite  apré^  ces  changements , 
on  aura  d^abord  les  relations  trigonomctriques  suivantes  : 

sind'  =  sin(w-f-w')cos^sin(^-t-y)-Hcos(û)-t-w')  sin  A, 

—  tancA  sin  («-Hw')  -Hsin(Z-i-q))  cos  (w-f-w') 
tan  g  a!  = ^ '—r-, J i ^ ^. 

u  représente  Tobliquité  de  Féquateur  sur  PécHptique  actuel ,  X  la  latitude 
de  l'astre  comptée  de  ce  plan,  /  sa  longitude,  tous  ces  éléments  étant  tels 
que  la  seule  application  de  la  précession  continue  les  donnerait ,  pour  chaque 
instant  considéré.  Ainsi  la  valear  qu^il  faut  attribuer  ici  à  Pangle  ot  est  celle 
qui  est  désignée  par  la  lettre  à>'  dans  le  tableau  de  la  page  337.  Ces  relations 
trigonométriques  sont  rigoureuses ,  et  nVjtpriment  qu'une  simple  transfor- 
mation de  coordonnées  ;  mais  si  Ton  veut  considérer  les  variations  ta'  et  p 
comme  très-petites ,  et  se  borner  à  leur  première  puissance ,  on  aura ,  comme 
flous  l'avons  trouvé  page  Sqq,  ces  valeurs  approchées  de  <^^  et  de  a'^ 

d'  =  d-i-^  sin  6>  cos  /i  -4-  w'  sin  a, 

a'  =.  a-\-ef)  (cos eu  -t-sin  w  sin  û  tangdf)  —  w'  cos^a  iàugd. 

delà  sont  les  coordonnées  rapportées  au  point  équinoxial  moyen  transporté 
et  calculé,  en  ayant  égard  aux  seuls  effets  de  la  précession  continue;  d' et  a' 
sont  les  coordonnées  rapportées  au  point  équinoxial  variable  par  Teffet  de 
la  nutation.  Si  les  premières  sont  données,  on  trouvera  tout  de  suite  les 
secondes  par  ces  formules;  mais  si  les  coordonnées  apparentes  d'ei  a'  étaient 
données  y  et  que  Ton  voulût  en  déduire  les  coordonnées  moyennes,  il  n''y 
aurait  qu'^à  tirer  de  ces  équations  les  valeurs  de  <2  et  de  a,  qui  seraient 

d=  d'  —  f  sin  ta  cos  a  —  0/  sin  a , 

az=z  a'  —  j?  (cos  iù  ■+-  sin  w  sin  a  tang<2)  -+-  w'  cos  a  tang  d. 

A  la  vérité,  le  second  membre  contient  encore  les  quantités  a  Q\d  que  Ton 
cherche  ;  mais ,  à  cause  du  peu  de  différence  de  ces  coordonnées  avec  a'  et  d', 
oa  peut  substituer  ces  dernières  aux  autres  dans  le  second  membre,  dont 
tous  les  termes  sont  déjà  multipliés  par  les  petites  quantités  ta'  et  9.  On 

T.  IV.  26 
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le  plan ,  comme  absolument  fixe ,  en  négligeant ,  pour  plus  de  sim- 
plicité ,  dans  ce  premier  aperçu ,  les  déplacements  très -lents  que  lui 
impriment  les  attractions  planétaires.  Nommons  P  le  pôle  boréal 
du  premier  de  ces  deux  cercles ,  P  '  le  pôle  boréal  du  second.  Le 


awa ,  de  cette  manière , 

d  =  d^  —  f  sin  6)  cos  af  —  w'  sin  a', 

a  =  a'  —  5?  (cos  w  -H  sin  w  sin  a'  tang  d')  -h  w'  cos  a'  tang  d'. 

Ces  formules  donneront  le  lieu  moyen  de  Vastre  quand  on  connaîtra  son  lieu 
vrai.  On  les  déduirait  immédiatement  des  formules  de  transport  inverses 
établies  page  358,  comme  je  Tai  expliqué  page  394»  en  les  restreignant  au 
môme  degré  d^approxîmation. 

Il  ne  reste  plus  qu^à  substituer,  dans  ces  expressions,  pour  6>'  etç;,  leurs 
valeurs  telles  qu^elles  résultent  des  observations  et  de  la  théorie;  or  ces  va- 
leurs ,  exprimées  en  secondes  décimales ,  sont 

w'  =  2Q'',7a22.cosN,         o= ^-^ -sinN, 

^  ''  »  r  tang  26)  ' 

IS  étant  la  longitude  du  nœud  ascendant  delà  lune  (i).  L^opposition  de  signe 
de  <p  et  de  û'  est  facile  à  concevoir  diaprés  la  construction  que  nous  aToos 
rapportée  dans  le  texte;  car,  lorsque  le  nœud  N  se  trouve  dans  le  premier 
quart  de  Pécliptique,  depuis  le  premier  point  du  signe  Ariès  jusqu^ao  pre- 
mier point  du  Cancer,  le  pôle  vrai  se  trouve  dans  le  quadrant  suivant  de 
son  ellipse,  c^est-à-dire  entre  le  Cancer  et  la  Balance.  Dans  cette  posiiioD, 
Tobliquité  apparente  est  plus  grande  que  Pobllquité  moyenne ,  et  TéquiDOxe 
se  trouve  ramené  vers  le  signe  du  Taureau,  c'est-à-dire  que  les  longitudes 
qui  se  comptent  de  cet  équinoxe ,  dans  le  sens  des  signes  ,  sont  diminuées. 
C'est  ce  qu'indiquent  les  valeurs  de  eo'  et  de  ç?  ;  car,  sin  N  et  cos  ?j  étant  tous 
deux  positifs  dans  cette  partie  de  l'écliptique,  ces  valeurs  indiquent  un  ac- 
croissement ^e  l'obliquité  et  une  diminution  de  la  longitude.  On  pourrail 
de  même  suivre ,  dans  les  autres  quadrants ,  le  jeu  des  signes  algébriques  de 
sin  N  et  cos  N  ;  on  le  trouverait  toujours  conforme  à  l'espèce  d'oscillation 
que  nous  avons  attribuée  au  pôle.  Il  ne  reste  donc  plus  qu'à  substituer  ces 

(1)  J'ai  laissé,  arec  quelque  regret,  ces  valeurs  exprimées  en  secon4es  d'arc  de  la  division 
décimale,  comme  elles  Tétaient  dans  l'édition  précédente.  Hais,  pour  faire  autrement,  il  an- 
rait  falln  les  changer  aussi  dans  tontes  les  formules  snirantes,  et  je  ne  m'en  sais  pas  senti  le 
courage.  Cela,  d'ailleurs,  était  indifférent  pour  une  exposition  théorique.  On  poarra  aiséoftii 
transformer,  si  l'on  vent,  tous  ces  nombres  en  secondes  sexagésimales,  en  les  multipliant  p«r 
le  facteur  0,3S4.  On  tronrera  ainsi,  par  exemple,  que  le  coefficient  décimal  SS'.TSSS  équiraota 
9", 63  sexagésimales.  C'est  la  valeur  que  Laplace  lui  avait  assignée.  On  l'appelle  la  consianie  àf 
la  nutntton.  Les  astronomes  ne  sont  pas  encore  complètement  fixés  sur  sa  valeur  préciM.  Il* 
tendent  généralement  à  la  croire  un  peu  moindre  que  Laplace  ne  l'a  faite.  N.  Peters  la  soppo'^ 
seulement  égale  à  9",216S8. 
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point  T  sera  Véquinoxe  du  priatemps  ;  ^  Téquinoxe  d'automne , 
dans  leurs  positions  moyennes,  à  Tinstant  que  Ton  aura  voulu 
désigner;  et  l'angle  PCP'  sera  l'obliquité  moyenne  de  l'équateur 
sur  l'écliptique ,  au  même  instant.  Gela  posé ,  si ,  sans  changer  cet 
angle,  on  fait  décrire  à  l'axe  CP  une  surface  conique  autour  de 
l'axe  CP',  en  sorte  que  le  pôle  P  décrive  une  circonférence  de 
cercle  per()endiculaire  à  cet  axe,    ce  mouvement  transportera 


valeurs  numériques  de  &>'  et  de  9  dans  les  valeurs  précédentes  de  d'  ou  de  d. 
En  faisant  ces  substitutious ,  il  faut  prendre  pour  &>  Tobliquité  moyenne  de 
i^cliptique  à  Tépoque  pour  laquelle  on  calcule;  mais,  à  cause  de  Tex- 
trême  petitesse  de  ^  et  de  u',  les  yariations  séculaires  de  û'ont  ici  très-peu 
dUafluence,  et  les  résultats,  calculés  avec  Tobliquité  d^une  année,  sont  en- 
core très- suffisamment  exacts,  pour  bien  des  annces,  avant  et  après  (i).  Par 
cette  raison,  nous  adopterons,  dans  notre  calcul  numérique,  Tobliquité 
moyenne  qui  a  eu  lieu  en  1810,  c'est-à-dire  268"", 07154  (23®27'5i",79  sex.)  j 
et,  avec  ces  valeurs ,  nous  trouverons 

w'  =  29",72a2cosN,        f  =— -  55",5655sinN. 

Substituant  ces  valeurs  dans  les  expressions  générales  de  d'  et  de  a',  et  effec- 
tuant numériquement  les  multiplications  par  sin  &>  et  cos  u  ,  nous  aurons 

d'=zd — 22",ia5  sin  N  cos  a  -^  29^,722  cos  N  sin  a , 

a'=  a — 5o'',972  sinN  —  (22",  i25  sin  N  sin  a  -t-29",722cosN  cos  a)  tang  J^ 

valeurs  qui  peuvent  être  mises  sous  cette  forme  plus  commode  pour  le  calcul 
logarithmique , 

d '=  «Î-H  25^,924  sin  (a  —  N) -t- 3",799  sin  (a + N) , 

a'=a—5o",gu'i  sin  N  —  [25^,924  cos  (a  —  N)  -H  3", 793  cos  (a  -^  N)]  tang  d. 

Ces  résultats  sont  exprimés  en  secondes  décimales;  si  Ton  voulait  les  obtenir 
en  secondes  sexagésimales ,  ce  qui  est  fréquemment  nécessaire ,  parce  que 
les  Tables  sont  encore  construites  sur  cette  division ,  il  faudrait  les  convertir 
de  cette  manière,  en  les  multipliant  par  le  facteur  abstrait  0,824.  On  trou- 

(1)  On  pourra  aisément  constater  ce  fait  en  considérant,  dans  le  tableau  de  la  page  827,  la 
quantité  qu'on  7  a  désignée  paru'.  Elle  exprime  généralement  robliquité  moyenne  de  Téqua- 
tenr  sur  récliptiqne  mobile,  qui  est  représentée  par  u  dans  nos  formules  actuelles.  Si  l'on  en 
déduit  les  valeurs  de  cet  angle  pour  deux  époques  distantes  d'un  siècle,  par  exemple,  pour  le 
1"  janvier  des  années  1800  et  1900,  que  l'on  calcule  tang  iu  pour  ces  deux  valeurs,  et  qu'on  les 
emploie  successivement  comme  dénominateur  dans  l'expression  théorique  de  f ,  les  coeflicients 
numériques  de  sin  M  qui  en  résulteront  ne  différeront  entre  .eux  que  par  des  fractions  de  seconde 
presque  Insensibles. 

26. 
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l'intersection  T  àe  ces  deux  plans  dans  toutes  les  parties  de 
la  circonférence  de  Técliptique ,  sans  changer  leur  inclinaison 
mutuelle.  Par  conséquent ,  si  Ton  dirige  cette  rotation  dans 
le  sens  X  X^^^y  contre  Tordre  des  signes ,  et  si  Ton  donne  au 
pôle  P,  sur  son  cercle,  le  mouvement  annuel  des  équinoxes» 
rintersection  T  rétrogradera  sur  l'écliptique  de  la  même  ma- 
nière, et  celte  construction  représentera  parfaitement  la  procession 


verait  ainsi 

w'  =  9",63co8N,        9  =— iS'.oo  sinN, 
6t  ensuite 

d'=id-^-  8",399sin(a  — N)-f-i'',a3o8În(a-i-N), 

iï'=a  — i6",5i4sinN  — [8",399C08(a  — ]N)-+-i'',a3ocos(«-i-N)]tang(/. 

Ces  yariations  de  d  et  de  a  s^appellent  la  natation  lunaire  en  déclinaison  eih 
natation  lunaire  en  ascension  droite.  Il  est  clair  que  la  natation  solaire  don- 
nera des  valeurs  analogues ,  car  les  variations  qu^ellè  produit  sur  Tobliqnlir 
et  sur  la  longitude  sont  de  intme  forme  que  les  précédentes,  et  leurs  valeurs 
sont 

«'=      i'',34ii«cos2L, 


i\34ii    .      , 
-_ 1 — .Bin  aL, 


tang  (u 

L  étant  la  longitude  du  soleil.  En  prenant  toujours  w  =a6S^,07i54,  ce  qui 
est  la  valeur  de  Fobliquité  en  1810,  et  elTectuant  de  même  les  substitutions 
de&>'et^  dans  nos  formules  générales,  on  trouve  qu'elles  produisent  les 
termes  suivants ,  analogues  5  ceux  que  nous  venons  de  calculer  : 
Sur  la  déclinaison  vraie , 

4-1"  ,286  sin  {a  —  aL)  -h  o"  ,o55  sin  (a  -h  aL),- 
Sur  Pascension  droite  vraie, 

—  2", 834  sinaL  —  [1"  ,a86cos  (a  —  aL)  -t-o"  ,o55  cos  (a-+-  aL)]  tangi. 
En  secondes  sexagésimales ,  ce  serait 

-H o" ,  4 *7  "*^  (^  ■"  2L) -h  o"  ,0 18  sin  (a 4-aL) , 

—  o",9i8  sin  aL— [o"  ,417  cos  (a  —  2L) -ho",oi8  cos  (aH-aL)]  taniji. 

Cen  termes,  qui  composent  la  nutation  solaire  en  déclinaison  et  en  asca»w 
droite,  s'ajoutent  à  ceux  qui  cpmposent  la  nutation  lunaire,  et  Tensemble 
forme  ce  qu'on  appelle  la  nutation  lunisolaire.  On  peut  remarquer  que  les 
valeurs  de  a'  et  de  ^  n'ont  pas  entre  elles  le  même  rapport  dans  lesdeui 
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moyenne,  abstraction  faite  de  ses  iné(^a)ités  séculaires.  Mais  le  plan 
(le  récliptique  n'est  pas  absolument  fixe  dans  le  ciel  ;  les  attractions 
planétaires  le  déplacent  avec  une  grande  lenteur.  Or,  tant  par 
cette  action  directe  que  par  les  changements  que  ce  déplacement 


nutatioDS,  tant  à  cause  da  coefficient  dépendant  de  Tangle  aL,  qu^à  cause 
du  dénominateur,  qui  est  tang2oi>  dans  la  première,  et  simplement  ta ngù 
dans  la  seconde.  Cette  différence  est  un  résultat  de  la  théorie  que  nous  nous 
contentons  d'indiquer,  de  peur  qu'en  se  laissant  guider  par  l'analogie  des 
formules,  on  ne  soit  tenté  de  le  regarder  comme  une  erreur. 

Lorsqu'on  voudra  faire  usage  de  ces  formules,  il  suffira  d'y  mettre  pour  a 
et  <f  les  valeurs  de  l'ascension  droite  et  de  la  déclinaison  moyennes  du  point 
que  l'on  considère,  et  l'on  connaîtra  les  variations  que  ces  deux  cléments 
éprouvent  par  l'effet  de  la  nutation  lunisolairc. 

Par  exemple,  si  l'on  suppose  a  =  o,  <2=o,  qui  sont  les  coordonnées  de 
Téquinoxe  moyen  do  printemps,  la  formule  donnera  les  mouvements  de  cet 
équinoxe  autour  de  l'équinoxe  vrai  \  on  trouvera  ainsi 

d'  =  —  a2",i25  sinN  —  i",23o  sinaL, 
a'=~5o",972sinN  —  a'',8348in2Li 

en  secondes  sexagésimales ,  ce  serait 

d'  =  —  7",i69siuN  — o",397  sinaL, 
a '  =  — 16"  ,5i4  sin  N  —  o" ,910  sin  2L. 

d'  et  a'  sont  les  coordonnées  de  l'équinoxe  moyen  du  printemps  rapportées 
à  l'équinoxe  vrai ,  en  n'ayant  égard  qu'aux  dérangements  périodiques  causés 
par  la  nutation  lunisolaire.  Pour  avoir  les  valeurs  complètes  de  <f  '  et  de  a',  il 
faut  y  ajouter  aussi  leurs  variations  séculaires.  Ces  résultats  sont  d'un  usage 
continuel  en  astronomie. 

II  ne  me  reste  plus  qu'à  déduire  de  nos  formules  générales  la  construction 
géométrique  dont  nous  avons  fait  usage  dans  le  texte,  et  suivant  laquelle  le 
pôle  apparent  de  l'équateur  décrit  une  petite  ellipse  autour  du  pôle  moyen. 
Cela  est  extrêmement  facile.  On  peut  même  généraliser  le  problème  et  cher- 
cher l'orbite  apparente  que  chaque  point  de  la  sphère  céleste  décrit  ainsi 
autour  de  son  lieu  moyen,  par  l'effet  de  la  nutation. 

Cette  recherche  se  simplifiera  beaucoup,  si  l'on  remarque  que  la  courbe 
cherchée,  devant  avoir  une  ctenduo  très-petite,  peut  se  projeter  sur  la  sur- 
face concave  du  ciel  comme  sur  une  surface  plane;  et  de  plus,  l'oscillation 
se  faisant  autour  du  lieu  moyen ,  comme  centre,  il  convient  de  prendre  ce 
point  pour  origine  des  coordonnées.  Alors,  ce  qui  se  présente  de  plus  sim- 
ple ,  c''est  de  mener  parle  Heu  moyon  un  arc  de  grand  cercle  perpendiculaire 
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produit  dans  les  aspects  du  soleil  et  de  la  lune  relativement  au 
sphéroïde  terrestre,  l'obliquité  de  l'équateur  sur  l'écliptiqne 
mobile  n'est  pas  tout  à  fait  constante  dans  les  divers  siècles,  et  la 
rétrogradation  des  points  équinoxiaux  sur  ce  plan  n'est  pas  oni- 


au  méridien,  et  de  prendre  ces  deux  cercles,  ou  plutôt  leurs  tangentes, 
pour  axes  des  coordonnées  rectangulaires  ;  car,  à  cause  de  la  petitesse  de 
Porbite ,  les  arcs  et  les  tangentes  se  confondront.  Nos  deux  coordonnées  se- 
ront donc  les  différences  de  déclinaison  d' —  d,  comptées  sur  le  méridien, 
et  les  différences  d^ascension  droite  a'  —  a ,  reportées  à  la  hauteur  du  lieu 
moyen,  sui*  le  grand  cercle  perpendiculaire  au  méridien,  c^est-à-diremnl* 
tipliées  par  le  cosinus  de  la  déclinaison  du  lieu  moyea;  de  cette  manière, 

en  faisant 

X  =<i'  -  J,        Y  =  (a'—  û)  cos  d, 

les  coordonnées  X  et  Y  partiront  d^un  même  point,  seront  rectangulaires 
entre  elles ,  et ,  tu  la  petitesse  de  Porbite ,  pourront  être  considérées  comme 
rectillgnes.  Maintenant ,  si  nous  substituons  ces  valeurs  dans  nos  formvles 
générales,  nous  trouverons,  en  multipliant  a'  —  a  par  cosdj 

X  =  —  aa" ,  i3  sin  N  cos  a  ■+-  29'' , 72  cos  N  sin  a , 

Y  =  —  5o"  ,97  sin  N  cos  <i  —  (m"  ,  i  3  sin  N  sin  a  -^  29"  ,72  cos  N  cos  a)  sin  d. 

Si ,  entre  ces  deux  équations ,  on  élimine  Tangle  N ,  on  aura  féquation  de 
Torbite  décrite  par  le  lieu  apparent  autour  du  lieu  moyen.  Nous  ooas 
sommes  bornés  aux  centièmes  de- seconde  dans  les  coeflicients  numcriipies, 
et  cela  suflit  pour  Tobjet  que  nous  nous  proposons. 

Si  Ton  vent  que  ce  lieu  apparent  soit  le  pôle  boréal  de  Téquateur,  il  n^f  a 
qu'à  supposer  d =-h  1 008',  ce  qui  donne  cos  ^=:^oetsini2=:  +  ii  alors  les 
valeurs  de  X  et  de  Y  deviendront 

X= —  2a",  i3  sin  N  cos  «-+-29*,  72  cosN  sin  a, 
Y  =  —  22" ,  i3  sin  N  sin  a  —  29"  ,72  cos  N  cos  a. 

L'ascension  droite  a  reste  encore  indéterminée,  parce  que  tous  les  méridiens 

passent  par  le  pôle  de  Téquateur.  La  valeur  de  a  dépendra  du  choix  que 

nous  ferons  de  tel  on  tel  méridien  pour  axe  desj'.  Les  équations  précédentes 

donnent 

X  cos  a -H  Y  sin  a  =— 22",i3  sinN, 

Y  sin  /i  —  Y  cos  a  =-+•  11"  ,72  cos  N  ; 
par  conséquent 

(X  cos  rt -hY  sinnV       /Xsina — YcosaV 
5ÏV3         )^\         VT75         )  ""■ 

Cette  équation  est  celle  d'une  ellipse  rapportée  à  son  centre,  mais  non  pas  * 
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forme.  Pour  représenter  ces  inégalités,  dans  notre  construction, 
il  faudrait  faire  varier  convenablement  l'angle  PCP',  au  centre  du 
cône ,  ce  qui  changerait  la  circonférence  décrite  par  le  pôle  P  de 
l'équateur  en  une  autre  orbite  toujours  rentrante ,  et  il  faudrait 


ses  axes.  Four  la  ramener  à  ce  système  de  coordonnées,  il  faut  faire  a=ioo&^f 
c^est-à-dire  prendre  pour  méridien  central  celui  qui  passe  par  les  pôles  de 
Téquateur  et  de  Técliptique  ;  alors ,  en  effet ,  ou  aura  sin  à  =  i,  et  Téquation 
précédente  deviendra 

Y*.(29%7a)«  -+-  X«.(M«,i3)»  =  (22",  i3)»  (ag",;^)', 

qui  est  celle  d^une  ellipse  dont  le  grand  axe  est  dirigé  suivant  les  coordon- 
nées  X  tangentiellement  au  méridien  central ,  et  le  petit  axe  suivant  les 
coordonnées  Y,  perpendiculairement  à  ce  premier.  Le  premier  a  pour  lon- 
gueur 59"  ,44  i  ^^  second  44''  »26.  Ces  longueurs  sont  toutes  deux  exprimées 
en  parties  de  grand  cercle  de  la  sphère  céleste.  Si  Ton  veut  compter  la  se- 
coude  sur  le  parallèle  à  Técliptique  qui  passe  par  le  pôle  moyen  de  Téqua- 
leur,  et  auquel  le  petit  axe  de  notre  ellipse  se  trouve  tangent ,  il  n^y  a  qu^à 
diviser  44")^  P'^^  '^  cosinus  de  la  distance  de  ce  parallèle  à  Técliptique, 
c''est-à-dire  par  le  sinus  de  Tobliquité  61.  Le  petit  axe  ainsi  exprimé  aura 
pour  valeur  iii'^,^  du  parallèle  à  Fécliptique  sur  lequel  il  se  trouve.  C^est 
la  valeur  que  nous  lui  avons  donnée  dans  le  texte. 

On  voit  aussi,  par  le  calcul  que  nous  venons  de  faire,  que  Tellipse  de 
nutation  a  son  grand  axe  situé  dans  le  plan  du  grand  cerde  qui  passe  par 
les  pôles  moyens  de  Téquateur  et  de  Técliptique  j  car  nous  avons  trouvé  que, 
pour  rapporter  les  Y  à  cet  axe,  il  fallait  faire  a=  looS''.  Ici  nous  pouvions 
disposer  arbitrairement  de  a,  parce  que  tous  les  méridiens  passant  par  le 
pôle  de  réquateur,  nous  pouvions  choisir  à  volonté  celui  que  nous  voulions 
prendre  pour  origine  des  Y. 

Déterminons  maintenant  la  position  du  pôle  vrai  sur  cette  ellipse,  à  un 
instant  quelconque.  Elle  sera  donnée  par  les  valeurs  simultanées  de  X  et 
de  Y,  qui,  en  faisant  cosa  =  o,  sin  a  =  i,  deviennent 

X=-+- 29'',7acosN,        Y  =— 22",i3  sinN. 

Quand  le  nœud  de  la  lune  coïncide  avec  Téquinoxe  du  printemps ,  sa  longi- 
tude est  nulle  ;  on  a  donc  alors  sin  N  =  o,  cos  N  ==  i  ;  par  conséquent 

X=-h29",72,         Y=;0. 

Le  pôle  apparent  se  trouve  alors ,  dans  le  méridien  central ,  sur  Taxe  des  X, 
et  au  sommet  de  Tellipse  le  plus  rapproché  do  Pcquateur,  cVst-à-dire  au 
point  tsyjig.  17  et  18. 
A  mesure  qiie  la  longitude  N  augmente  j  Y  augmente  en  restant  négatif^ 
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en  outre  lui  faire  décrire  cette  orbite  avec  une  vitesse  convenable- 
ment variée.  Enfin,  pour  ne  rien  omettre,  on  devrsût  donner 
aussi  à  l'axe  CP  '  un  mouvement  absolu  qui  le  maintînt  toujours 
perpendiculaire  à  l'écliptique  déplacé  dans  toutes  les  positions  où 
les  attractions  planétaires  ramènent:  mais  pour  ne  pas  compli- 
quer notre  construction ,  nous  pouvons  y  faire  abstraction  de  ce 
dernier  mouvement,  propre  à  Taxe  CP',  et  y  considérer  les 
points  P,  P'  de  la  fi^,  8,  comme  représentant  les  pôles  réels  àe 
réquateur  et  de  Técliptique ,  dans  les  positions  relatives  oii  ils 
sont  à  chaque  instant  amenés  par  les  lois  mécaniques  générales 
qui  régissent  leurs  mouvements  séculaires ,  sans  qu'il  nous  soit 
nécessaire  d'en  spécifier  en  détail  les  particularités. 

Soient  donc  P,  P',  Jîg,  17,  les  pôles  de  l'équateur  et  de  l'éclip- 
tique ,  déterminés  pour  une  certaine  époque ,  comme  nous  venons 
de  le  dire ,  en  n'ayant  égard  qu^aux  lois  générales  de  la  préces- 


en  même  temps  X  diminue  et  reste  positif.  Le  pôle  apparent  se  trcave  donc 
compris  dans  Te  premier  quadrant  de  son  ellipse ,  du  côté  de  Téquinoie 
dVatomne ,  par  exemple  en  v^ifig'  18. 

En  général ,  il  est  facile  de  voir  que  les  valeurs  de  X  et  de  T  achèveront 
les  périodes  de  leurs  valeurs  on  môme  temps  quePangle  N  achèvera  la  cir- 
conférence entière,  c^est-à-dire  que  le  pôle  tournera  sur  son  ellipse  daos 
le  même  temps  que  le  nœud  de  la  lune  tourne  sur  Pécliptique. 

Autour  du  pôle  moyen  comme  centre,  et  avec  nn  rayon  égal  au  demi- 
grand  axe  de  Tellipse,  décrivons  une  circonférence  de  cercle  vsKzi^yJîg.  18. 
Sur  cette  circonférence,  concevons  un  point  K  uniformément  mobile  qui  en 
fasse  le  tour  dans  le  même  temps  que  le  nœud  fait  sa  révolution  sur  Téelip- 
tique,  et  qui,  de  plus ,  se  meuve,  comme  lui ,  d^orient  eu  occident,  c^esi* 
à-dire  dans  le  sens  rsts'vf".  Si  du  centre  du  cercle,  qui  est  aussi  celui  de 
Tellipse,  on  mène  un  rayon  PK  au  point  mobile  à  un  instant  quelconqoe, 
Pangle  KPcar,  formé  par  ce  rayon  avec  Taxe  des  X  positifs  Ptr ,  sera  toujours 
égal  à  Taugle  N ,  c'est-à-dire  à  la  longitude  du  nœud  de  la  lune  sur  réclip- 
tîque  ;  de  sorte  que ,  si  Ton  nomme  X'  Fabscisse  PR  du  point  mobile  K  à 
un  instant  quelconque,  et  Y'  son  ordonnée,  on  aura 

X'  =  29"  ,72  cos  N ,        Y'  =  -  29^,72  sin  N. 

L^abscisse  de  ce  point  sera  donc  la  même  que  celle  du  pôle  vrai.  Par  con- 
séquent, ce  pôle  se  trouvera  sur  l'ellipse  au  point  a'",  où  cette  courbe  est 
coupée  par  Tordonnée  KR.  Cest  la  construction  que  nous  avons  énooeée 
^ans  le  texte. 
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sioD  continue.  Pour  représenter  les  inégalités  périodiques  de  la 
natation ,  il  faudra  mettre  le  pâle  vrai  m  de  Téquateur  en  mou- 
vement autour  du  pôle  P,  conformément  aux  lois  que  Tobserva- 
tion  assigne.  Suivant  ces  lois ,  quand  le  nœud  ascendant  de  la 
hioe  est  en  T  sur  Técliptique,  c'est-à-dire  quand  il  répond  à  Té- 
quinoxe  du  printemps ,  le  pôle  apparent  cr  se  trouve  répondre  au 
solstice  d'été  à  loo»*"  en  arrière.  A  mesure  que  le  nœud  rétrograde 
sur  récliptique,  le  pôle  vrai  zj  suit  son  mouvement,  et  tourne 
ainsi  autour  du  pôle  moyen  P  pendant  que  le  nœud  fait  le  tour 
de  récliptique.  Son  orbite  est  une  petite  ellipse  dont  le  grand 
axe  trcj'^  reste  toujours  tangent  au  cercle  de  latitude  PP',  mené 
par  les  pôles  de  Téquateur  et  de  récliptique ,  et  occupe  sur  ce 
cercle  un  arc  de  59",44'  ^  P®*^'  ^^^  ^^  cette  ellipse  étant  perpen- 
diculaire au  grand  axe,  se  trouve  tangent  au  cercle  PP,P„,  sur 
lequel  le  pôle  de  Téquateur  se  meut  parallèlement  à  récliptique  ; 
et  même  comme  il  est  fort  petit ,  on  peut  le  considérer  comme 
faisant  partie  de  ce  parallèle,  sur  lequel  il  occupe  un  arc  de  1 1 1 '^  i4* 
Pour  avoir,  à  un  instant  quelconque,  la  position  du  pôle  vrai  cr 
sur  cette  ellipse,  voici  la  construction  que  le  calcul  indique. 
Concevez ,  ^g'.  18,  une  circonférence  de  cercle  tjKcr"  concentrique 
à  l'ellipse  de  nutation ,  et  ayant  son  grand  axe  pour  diamètre  ; 
concevez  ,  dans  cette  circonférence ,  un  rayon  crP,  qui  se  trouve 
d'abord  en  u  sur  l'extrémité  du  grand  axe  la  plus  voisine  de  ré- 
cliptique lorsque  le  nœud  ascendant  de  la  lune  se  trouve  dans 
l'équinoxe  du  printemps;  puis,  faites  mouvoir  ce  rayon  circulaire- 
ment  avec  un  mouvement  rétrograde  égal  à  celui  du  nœud  sur 
récliptique.  Si,  dans  chaque  position  de  ce  rayon ,  vous  menez  , 
par  son  extrémité  K,  une  ordonnée  KR  au  cercle,  le  point  u'", 
où  cette  ordonnée  rencontrera  l'ellipse  de  nutation ,  sera ,  pour 
le  même  instant,  le  lieu  du  pôle  vrai.  Cette  construction  n'est  que 
l'énoncé  des  résultats  que  le  calcul  donne ,  et  que  l'on  trouvera  ici 
dans  les  notes. 

Ce  mouvement  oscillatoire  du  pôle  a  été  désigné  d'une  manière 
irès-expressive  par  le  mot  de  nutation.  Nous  avons  dit  que  le 
soleil  produit  aussi  une  oscillation  semblable,  mais  beaucoup  plus 
faible;  on  pourrait  donc  la  représenter  géométriquement  de  la 
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même  manière  ;  Tensemble  de  ces  deux  effets  compose  ce  que  Vod 
appelle  la  nUtation  lunisolaire.  Enfin  Tattraction  de  la  lune  pro- 
duit encore  une  autre  inégalité  du  même  genre  dont  la  période  est 
d'un  demi-mois  ;  mais  elle  est  si  faible ,  qu'il  est  presque  inutile 
d'en  tenir  compte.  Maintenant  que  nous  connaissons  les  lob  de 
ces  oscillations',  nous  pourrons  toujours  supposer  que  Ton  y  a  eu 
égard  9  pour  ramener  les  positions  des  astres  à  des  termes  compa- 
rables; et  si  nous  avons  quelquefois  anticipé  sur  cette  connaissance, 
afin  d'obtenir,  de  premier  abord ,  les  résultats  définitifs  des  obser- 
vations ,  on  voit  que  nous  n'avons  fait  que  prévenir  ce  que  nous 
aurions  dû  faire  par  un  plus  long  détour,  quand  nous  aurions 
obtenu  la  connaissance  de  ces  phénomènes,  à  laquelle  nous  n'au- 
rions pas  manqué  d'arriver  de  la  même  manière  et  par  les  mêmes 
raisonnements. 

Je  terminerai  ce  chapitre  en  prévenant  que  le  phénomène  de  la 
nutation  n'est  pas  réglé  par  le  mouvement  du  nœud  apparent  de 
la  lune ,  dont  le  mouvement  sur  l'écliptique  est  variable,  mais  par 
le  mouvement  du  nœud  moyen,  c'est-à-dire  dégagé  de  ses  iné- 
galités périodiques.  Ceci  est  un  résultat  de  la  théorie,  que  Ton  ne 
saurait  expHquer  ici.  Quelques  astronomes ,  n'ayant  pas  fait  cette 
remarque,  ont  cru  trouver  une  erreur  dans  les  formules  jusqu'à 
présent  usitées  pour  calculer  la  nutation ,  formules  qui  sont  r^lées 
sur  le  nœud  moyen  ;  mais  cette  erreur  n'existe  pas. 

S82.  Si  la  terre  était  composée  de  couches  sphériques  concen- 
triques ,  et  individuellement  homogènes ,  les  attractions  exercées 
sur  elle  par  la  lune  et  par  le  soleil  produiraient  deux  résultats 
d'action  qui  passeraient  par  son  centre  ;  et,  en  conséquence,  elles 
n'imprimeraient  à  la  masse  entière  aucun  mouvement  autour  de 
ce  point.  La  forme  sphéroïdique  de  la  terre  dirige  ces  résultantes 
hors  du  centre'  de  la  figure;  et  la  masse  tourne  sur  elle -même 
pour  obéir  à  leur  effort ,  ce  qui  produit  le  mouvement  rétrograde 
de  l'équateur  sur  l'écliptique,  ou  la  précession.  D'après  cela, 
toutes  les  circonstances  qui  changent  les  situations  ou  les  distances, 
soit  du  soleil ,  soit  de  la  lune,  au  sphéroïde  terrestre,  doivent,  par 
une  nécessité  physique ,  occasionner  des  inégalités  dans  ces  mou- 
vements qu'il  éprouve  autour  de  son  centre  de  gravité  propre. 
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Ainsi,  comme  nous  venons  de  le  voir,  la  principale  inégalité  que 
l'on  y  observe,  et  que  Ton  appelle  la  natation,  résulte  des  diffé- 
rentes positions  que  le  plan  de  l'orbite  lunaire  prend  relativement 
à  la  masse  de  la  terre  ,  dans  les  diverses  phases  de  la  révolution 
qu'il  accomplit  autour  d'elle  en  i8  ans  et  à  peu  près  214  jours , 
son  inclinaison  sur  l'écliptique  se  maintenant  presque  constante 
pendant  ce  mouvement.  D'autres  inégalités  doivent  pareillement 
provenir  des  diverses  situations  que  la  lune  se  trouve  occuper  sur 
son  orbite  aux  diverses  époques  de  sa  révolution  mensuelle ,  dans 
chaque  position  où  son  plan  se  transporte.  On  les  constate  aussi  par 
la  théorie  mécanique  comme  je  Fai  annoncé ,  mais  elles  sont  beau- 
coup plus  faibles  que  la  précédente,  comme  provenant  d'actions  plus 
rapidement  variables ,  et  dont  les  phases  se  restituent  après  bien 
moins  de  temps.  L'analyse  mathématique  fait  distinguer  le  petit 
nombre  d'entre  elles  dont  l'effet  peut  n'être  pas  insensible ,  et  on 
les  introduit,  comme  complément  de  la  nutation  principale,  dans 
les  calculs  astronomiques    que  l'on   veut   rendre  extrêmement 
précis. 

La  théorie  de  la  nutation  établie  dans  la  Mécanique  céleste  a 
été  développée  en  détail  par  Bessel,  sous  le  point  de  vue  des 
applications  astronomiques  dans  les  Fundamenta  Jstronomiœ , 
page  1 25.  Poisson  a  traité  de  nouveau  cette  théorie  dans  le  tome  VII 
des  Mémoires  de  l'Académie  des  Sciences,  page  199;  mais  son 
travail  doit  être  lu  avec  précaution  à  cause  des  erreurs  numé- 
riques qui  lui  ont  échappé.  Enfin  M.  Peters  a  repris  ce  sujet  d'après 
les  formules  de  Poisson ,  dans  un  Mémoire  spécial  très-savamment 
et  très-consciencieusement  rédigé ,  qui  a  paru  en  1842 ,  et  qui  est 
inséré  dans  les  Actes  de  l'Académie  des  Sciences  de  Saint-Péters^ 
bourg. 
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CHAPITRE  IX. 

Seconde  approximation  des  mouvements  du  soleil 
Théorie  de  son  mouvement  elliptique. 

285.  Dans  ce  qui  précède ,  nous  avons  considéré  le  soleil  comme 
parcourant  chaque  année  un  grand  cercle  de  la  sphère  céleste; 
nous  avons  fixé  la  position  de  ce  cercle ,  nous  avons  donné  les 
moyens  de  reconnaître  les  déplacements  qu'il  éprouve,  et  nous 
avons  rapporté ,  par  anticipation ,  les  formules  numériques  par 
lesquelles  ces  déplacements  peuvent  se  prévoir  et  se  calculer.  II 
faut  maintenant  examiner  avec  un  nouveau  soin  le  mouvement 
du  soleil  dans  ce  plan.  A  la  vérité,  nous  savons  déjà  déterminer 
par  observation  l'étendue  des  arcs  qu'il  y  décrit  chaque  jour; 
nous  avons  même  remarqué  comment  on  pourrait  rassembler  ces 
résultats,  et  en  former  des  Tables,  afin  de  prévoir  d'avance  les 
positions  successives  de  cet  astre  sur  la  sphère  céleste.  Mais  les 
résultats  ainsi  isolés  ne  seraient  jamais  exempts  d'erreurs  ou 
d'incertitude,  et  leurs  changements ,  s'ils  en  éprouvent,  ne  pour- 
raient être  corrigés  qu'en  les  comparant  sans  cesse  à  de  nouvelles 
observations.  Pour  les  rectifier  plus  sûrement  et  avec  plus  de 
facilité ,  il  devient  nécessaire  de  chercher  la  loi  rigoureuse  qui  les 
enchaîne ,  ou  au  moins  quelque  forme  géométrique  et  calculable 
qui  en  approche  le  plus  possible  ;  car  la  dépendance  mutuelle  des 
résultats  étant  une  fois  connue,  leur  exactitude  ne  tiendra  plus 
qu'à  la  détermination  précise  d'un  petit  nombre  d'éléments.  Cette 
dépendance  est  évidemment  liée  au  mouvement  réel  du  soleil 
dans  l'espace  ;  cherchons  donc  à  en  déterminer  les  lois. 

284.  Pour  cela  il  faut  réunir  deux  sortes  de  données  :  le  mou- 
vement angulaire  du  soleil,  déduit  de  la  mesure  de  ses  hauteurs, 
les  variations  de  sa  distance,  déduites  des  observations  de  sou 
diamètre  apparent.  Rapprochons  les  conséquences  qui  en  résultent. 

En  premier  lieu ,  le  mUBuvenient  angulaire  du  soleil  sur  son 
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orbite,  dans  Tédiptique,  n'est  pas  uniforme;  il  est  tantôt  plus 
lent,  tantôt  plus  rapide.  Cela  se  voit  en  calculant  jour  par  jour  la 
longitude  de  cet  astre  pour  Tinstant  de  son  passage  au  méridien  y 
d'après  sa  déclinaison  ou  son  ascension  droite  observées.  Car  ces 
longitudes  méridiennes  ne  croissent  pas  uniformément ,  et  leurs 
différences  d'un  jour  à  l'autre  ne  sont  pas  proportionnelles  aux 
intervalles  de  temps  qui  séparent  les  passages  consécutifs  du  soleii 
au  méridien.  Des  observations  multipliées  ont  fait  connaître  que 
la  plus  grande  de  ces  différences  a  lieu  dans  deux  points  de  Péclip- 
tique,  situés  l'un  vers  le  solstice  d'hiver,  l'autre  vers  le  solstice 
d'été. 

Dans  le  premier,  le  soleil  décrit  sur  l'écliptique  i^%i327,  pen- 
dant la  durée  d'un  jour  moyen  ;  c'est  alors  que  sa  vitesse  est  la 
plus  grande.  Cela  arrive  à  présent  vers  le  3i  décembre. 

Dans  le  second,  il  décrit  seulement  i>',o59i  dans  un  jour 
moyen  ;  c'est  alors  que  sa  vitesse  est  la  plus  petite.  Cela  arrive  à 
présent  vers  le  i*' juillet. 

La  vitesse  moyenne,  entre  ces  deux  extrêmes,  est 

— ^ ^9  ou        i^yOgSg. 

Ces  deux  points  répondent  à  des  déclinaisons  égales  de  part  et 
d'autre  de  Téquateur,  et  leurs  ascensions  droites  diffèrent  de  2oo«*". 
Ils  sont  donc  situés  sur  une  même  ligne  droite,  menée  par  le 
centre  de  la  terre  et  de  la  sphère  céleste.  Leur  longitude  varie  un 
peu  avec  le  temps,  ce  qui  prouve  qu'ils  sont  en  mouvement  par 
rapport  aux  équinoxes  ;  mais  nous  ferons  d'abord  abstraction  de 
ce  mouvement. 

28S.  Venons  au  diamètre  apparent  :  il  suit  les  mêmes  périodes 
que  la  vitesse  angulaire,  c'est-à-dire  qu'il  augmente  et  diminue 
avec  elle,  quoique  dans  un  moindre  rapport.  Il  est  à  son  maximum 
au  point  où  la  vitesse  est  la  plus  grande,  et  on  l'observe  alors 
de  6o35'^7 .  Il  est  à  son  minimum  au  point  où  la  vitesse  est  la  plus 
petite,  et  il  est  alors  de  5836", 3;  la  moyenne  est  5936".  Ces 
mesures  devraient  être  diminuées  de  quelques  secondes  à  cause  de 
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rirradiation  qui  dilate  un  peu  les  diamètres  apparents  des  objets; 
mais  la  quantité  exacte  de  cette  dilatation  n'est  pas  encore  bien 
connue  (*). 

286.  On  peut,  d'après  ces  observations,  calculer  la  plus  grande 
et  la  plus  petite  distance  du  soleil  à  la  terre,  ou  au  moins  évaluer 
leur  rapport  ;  car  on  sait  que  les  distances  d^un  même  objet  sont 
réciproques  à  ses  diamètres  apparents.  Si  nous  comparons  ainsi  le 
plus  grand  et  le  plus  petit  diamètre  apparent  du  soleil ,  leur  rap- 

6o35'',7  o/  ^      î    .   »    j-  -1» 

port  sera  ^^^^^,  '  ou  i,o34io;  cest-a-dire  que  si  Ion  repré- 
sente par  r unité  ou  i  la  plus  petite  distance  du  soleil  à  la  terre  Ja 
plus  grande  aura  pour  expression  i,o34i6.  La  moyenne  arithmé- 
tique entre  ces  distances  est  1,01708.  Si  on  veut  la  prendre  pour 
unité,  selon  l'usage  des  astronomes,  la  plus  petite  aura  pourex- 

I  0,01708       ,      ,  ,     i,o34i6 

pression  ?.)  ou  1 ^— ^  et  la  plus  crande —01 

'^  1,01700  1,01708  '^       ^  1,01700 

0,01708  •  •       .    X  Zî  oo 

ou  I  ^ ^— PS?  ce  qui  revient  ai  —  0,01070  ou    0,00021 

1,01708  '^  ^ 

et  1,01679.  ^  distance  du  soleil  à  la  terre  varie  donc  annuelle- 


{*)  Pour  déterminer  le  diamètre  apparent  avec  une  précision  égale  à  celle 
que  nous  supposons  ici ,  il  ne  suffirait  pas  de  Pobserver  une  seule  fois  avec 
des  instruments  fixes  dans  le  méridien.  Il  faut  y  employer  des  procédés  qui 
permettent  de  suivre  Tastro  et  de  rendre  la  mesure  précise,  par  répétition. 
L''héliomètre  à  mouvement  parallactique ,  analysé  tome  II ,  pages  176  et  sui- 
vantes ,  est  très-propre  à  cet  usage.  On  y  peut  aussi  très-bien  employer  les 
instruments  à  réflexion  que  nous  avons  décrits  tome  III,  page  368.  En  s« 
servant  ainsi  d^un  cercle  à  réflexion ,  et  prenant  1000  fois  le  diamètre  du  so- 
leil, M.  Quesnot  a  trouvé  5836'\4)  ^^  <iul  diffère  extrêmement  peu  de  la 
valeur  que  j^ai  rapportée.  Ces  mesures  ne  sont  encore  que  relatives.  Four  eu 
obtenir  d^absolues ,  il  faudrait  savoir  les  dépouiller  de  Pirradiation,  ce  qui 
exigerait  que  Ton  fit  exprès  des  mesures  de  diamètres  apparents  sur  des 
objets  lumineux  d^un  diamètre  connu ,  et  d^une  intensité  de  lumière  graduée 
à  volonté.  En  général,  pour  avoir  avec  exactitude  le  plus  grand  et  le  plu^^ 
petit  diamètre  apparent  d'un  astre,  il  faut  les  conclure  d^un  grand  nombre 
d''observations.  On  ne  doit  donc  pas  s^étonner  si  les  valeurs  exactes  qu'on 
leur  donne  ici  diffèrent  un  peu  de  celle  que  nous  avons  trouvée  plus  haut  par 
une  seule  observation  de  Piazzi. 
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ment,  en  plus  et  en  moins,  d'une  quantité  à  peu  près  égale  à  la 
cent  soixante- huit  dix-millième  partie  de  sa  valeur  moyenne  (*). 

287.  Les  points  de  Torbe  solaire  qui  répondent  à  la  plus  petite 
et  à  la  plus  grande  distance  du  soleil  à  la  terre  se  nomment  le 

(*)  On  se  tromperait  si  Ton  croyait  que  le  diamètre  apparent  qui  répond 
à  la  dislance  moyenne  intermédiaire  entre  les  distances  extrêmes  est  le 
diamètre  moyen.  En  effet ,  calculons  ce  diamètre.  Si  nous  le  représentons 
par  D,  comme  il  est  réciproque  à  la  distance,  nous  aurons  ,  en  le  compa- 
rant au  plus  petit  diamètre  apparent, 

D       _  1 ,01679 

5836%  i""        T^' 

ce  qui  donne 

D  =  5934%29. 

Le  diamètre  qui  répond  à  la  distance  moyenne  est  donc  plus  petit  de  i",7i 
que  le  diamètre  moyen  que  nous  avons  trouvé  égal  à  5936''. 

Cela  peut  se  prouver,  en  général,  d^une  manière  très-facile.  £n  effet, 
soient  r'  la  plus  petite  distance,  r"'  la  plus  (grande,  D', D"  les  diamètres 
apparents  correspondants  ;  on  aura 


; 


"      D' 


/         D" 


par  conséquent 

r'.D' 


r" 


D" 


Si  Ton  représente  par  r  la  moyenne  distance  intermédiaire  entre  r'  et  r", 
on  aura 

c'est  la  valeur  de  la  distance  moyenne.  Si  l'on  représente  par  D  le  diamètre 
correspondant ,  on  aura ,  en  le  comparant  au  plus  petit  diamètre , 


D 

r' 

D' 

—  1 
r 

par 

conséquent 

D  = 

r'.D' 

• 

r      ' 

ou , 

en 

substituant 

pour  r 

sa 

valeur, 

n  — 

aD'  D" 

D"-hD' 
C^est    la   grandeur   du   diamètre  apparent    qui   correspond  à   la  distance 
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périgée  et  Y  apogée^  de  deux  mots  grecs  qui  signifient  près  et  loin 
de  la  terre.  On  les  désigne  aussi  conjointement  par  le  nom 
à^absides, 

288.  £n  rapprochant  ces  résultats ,  on  voit  que  la  vitesse  du 
soleil  semble  augmenter  quand  il  s'approche  de  la  terre ,  et  dimi- 
nuer quand  il  s'éloigne.  Mais  nous  ne  savons  pas  encore  si  ces 
variations  sont  réelles  ou  apparentes  :  car,  par  cela  seul  que  le 
soleil  s'approche,  les  arcs  qu'il  décrit  dans  son  orbite  doivent 
nous  paraître  plus  grands  ;  quand  il  s'éloigne ,  ils  doivent  nous 
paraître  plus  petits.  Pour  les  comparer  avec  exactitude,  il  faut  les 
ramener  à  un  même  éloignement.  L'arc  qui  a  pour  mesure  i  *%o59i, 
et  que  le  soleil  décrit  dans  son  apogée  ,  aurait  paru  plus  grand  s'il 
eût  été  observé  au  périgée.  Pour  Py  ramener,  il  suffit  de  le  multi- 
plier par  le  rapport  inverse  des  rayons  dans  ces  deux  points,  c'est- 
à-dire  par         ^^"  ou  i,o34i6;  car  ses  grandeurs  apparentes 

moyenne.  Cette  expression  peut  se  mettre  sous  la  forme  suivante: 


D  = 


w\» 


aCD'-hD") 


et  comme  le  second  terme  de  la  valeur  qui  en  résulte  est  toujours  négatif, 
il  s^ensuit  que  le  diamètre  qui  répond  à  la  moyenne  distance  est  toojours 
moindre  que  le  diamètre  moyen. 

Pour  la  lune,  on  a,  comme  nous  le  verrons  par  la  suite. 


ce  qui  donne 


d'où  l'on  tire 


D'  =  6207", 
D''=5438^ 


-^ —  =  5822", 5,      D'—  D''  =  769"; 


D  =  582'i%5  -  25%4  =  5797\i. 


C'est  la  grandeur  du  diamètre  apparent  de  la  lune  qui  correspond  à  sa  dis- 
tance moyenne  de  la  terre.  Il  est  très-sensiblement  moindre  que  le  diamèire 
moyen,  et  la  différence  est  plus  forte  que  pour  le  soleil,  parce  que 
D'— -D"  est  beaucoup  plus  considérable,  tandis  que  D'-hD"  est  on  peu 
moindre. 


V 
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seraient  réciproques  à  son  éloigneraent(*).  On  trouve  ainsi  i«%0953 
pourla  mesure  de  cet  arcy  vu  à  la  dfstance  périgée.  Or  Tare  décrit 
réellement  dans  ce  point  par  le  soleil  est  i«',i327,  comme  on 
l'a  vu  plus  haut,  et  il  surpasse  encore  le  précédent  de  o<',o374  : 
ainsi  la  diminution  apparente  du  mouvement  du  soleil  à  l'apogée 
n*est  pas  purement  optique ,  et  due  à  l'accroissement  de  sa  dis- 
tance ;  elle  provient  aussi  d*un  ralentissement  réel ,  qui  se  fait 
dans  la  marche  de  cet  astre ,  à  mesure  qu^il  s^éloigne  de  la  terre. 

S89.  En  comparant  de  la  même  manière,  pour  d'autres  époques 
de  l'année ,  le  mouvement  angulaire  du  soleil  et  son  diamètre  ap- 
parent, on  trouve  cette  loi  générale  :  L'angle  décrit  chaque  jour, 
étant  multiplié  par  le  carré  de  la  distance  y  donne  un  produit  à  fort 
peu  près  constant»  H  en  résulte  que  le  mouvement  angulaire  se 
ralentit  à  fort  peu  près  comme  le  carré  de  la  distance  augmente  (^*). 

290.  Lorsqu'on  a  ainsi  découvert  une  loi  simple  qui  s'étend , 
avec  des  erreurs  très-petites  et  irrégulières ,  à  un  très-grand 
nombre  d'observations  éloignées  et  indépendantes,  on  peut  la 
regarder  comme  plus  exacte  que  les  observations  mêmes  ;  car,  si 
elle  n'était  pas  réellement  la  loi  de  la  nature,  il  faudrait  un 
grand  hasard  pour  qu'elle  représentât  aussi  bien  les  observations , 

('*)  Soient  r  '  la  distance  périgée  du  soleil ,  r  ''  sa  distance  apogée ,  x  la 
grandeur  apparente  de  Tare  x6',o59i  ramené  au  périgée;  on  aura 

X  r"  r" 

,,     e =  -T '         d'où        X  =  -r. iS^.oSûl . 

r" 
Or  — 7-  =  I  ,o34i6y  d'après  ce  qu'on  a  vu  précédemment  ;  donc 

X  =  18^,0591 . 1 ,03416  =  iS"", 09528. 

(«*)  En  effet,  soient  r  la  distance  du  soleil  à  la  terre,  v  sa  vitesse  angulaire 
diurne ,  c'est-à-dire  l'angle  qu'il  décrit  dans  un  jour,  enfin  A  une  constante. 
La  loi  qui  résulte  des  observations  est 

Supposons  que  r*  devienne  r^  (i  +  u),  u  étant  une  très-petite  quantité  qui 
représentera  les  variations  du  carré  de  la  distance;  soit,  de  plus ,  c'  l'accrois- 
scmont  correspondant  de  c.  Les  quantités  r*-t-  r'u  et  w-^-v'j  qui  se  corres> 

T.  IV.  ^7 
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et  il  est  au  contraire  extrêmement  probable  qu'elle  s'en  écarterait 
de  plus  en  plus.  La  probabilité  se  change  en  certitude  quand  le 
nombre  des  essais  est  extrêmement  multiplié.  C'est  le  cas  actuel 
de  l'astronomie. 

291.  En  partant  de  ce  dernier  résultat,  on  peut  calculer  les 
rapports  des  distances  du  soleil  à  la  terre,  dans. deux  points quel- 


pondent,  devront  être  liées  entre  elles  par  la  formule  précédente,  ce  qui 
donne 


f-i-w  =  — 


Or,  en  développant par  la  division ,  on  trouve 


=  1  —  K  -H  u*  —  a' . . . . 


H-« 


Su][>stituant  cette  valeur  dans  Téquation  précédente,  et  ôiani  tes  termes  f 
et  — .,  qui  s'entro-détruîsent,  il  reste 

, A«       Au'       Ab' 

Dans  ce  résultat ,  si  Ton  a  pris  pour  u  une  fraction  fort  petite ,  comme 
nous  Favons  supposé,  on  pourra  négliger  les  puissances  de  u  supérieures  à 
la  première,  car  tous  les  termes  de  la  série  seront  incomparablement  plos 
petits  que  le  premier.  On  aura  ainsi  simplement 

, Aw 

On  voit  que  v'  est  négatif  quand  u  est  positif,  et  positif  quand  u  estn^tif; 
par  conséquent ,  la  vitesse  angulaire  diminue  quand  la  distance  augmente, 
et  réciproquement. 

De  plus ,  v'  est  proportionnel  è  u,  c''est-à*dire  à  Taccroissement  du  carre 
de  la  distance;  par  conséquent,  la  vitesse  angulaire  décroît,  à  fort  peu 
près,  comme  le  carré  de  la  distance  augmente,  ce  qui  est  la  propriété 
énoncée  dans  le  texte. 

On  voit  aussi  que  cela  n^est  vrai  que  par  approximation ,  en  supposant 
que  c  et  r  varient  très-peu  Tun  et  Tautre.  Or  cette  condition  est  toujours 
satisfaite  dans  le  mouvement  du  soleil ,  puisque  les  distances  apogée  et  pé- 
rigée, qui  sont  les  plus  différentes  de  toutes,  sont  encore  presque  égales, 
aussi  bien  que  les  vitesses  diurnes  dans  ces  deux  points. 
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conques  de  son  orbite,  sans  recourir  aux  observations  de  son 
diamètre  apparent;  car  ces  distances  seront  réciproques  aux 
racines  carrées  des  angles  diurnes  décrits  sur  Técliptique  (*).  Par 
exemple ,  la  distance  périgée  étant  supposée  égale  à  i ,  la  distance 

apogée  sera         '         ■  ou  i,o34i»  telle  qu'on  la  déduirait  des  va- 

leurs  1,01679,  0,98821,  qui  représentent  ces  distances  comme 
nous  Tavons  trouvé  plus  haut. 

Ceci  étant  traduit  en  géométrie  fait  connaître  une  loi  très- 
remarquable  du  mouvement  du  soleil.  Menons  du  centre  de  la 
terre  à  cet  astre  une  ligne  droite ,  que  nous  nommerons  rayon 
vecteur;  cette  droite  décrira  chaque  jour  sur  Torbe  solaire  un 
petit  secteur  dont  Taire  sera ,  à  fort  peu  près ,  égale  à  la  moitié  du 
produit  deTangle  diurne,  par  le  carré  du  rayon  vecteur  (**).  Cette 


(*)  En  effet,  soient  r,  r'  deux  distances  du  soleil  à  la  terre,  u,  v'  les  an- 
g^les  diurnes  qui  leur  correspondent  ;  on  aura 


A  étant  une  constante  ; 

par 

conséquent 

ce  qui  donne 

(**)  Soient  C ,  fig*  19,  le  centre  de  la  terre ,  CS ,  CS'  les  rayons  vecteurs  » 
menés  aux  extrémités  de  Tare  diurne  ;  CSS'  le  secteur  décrit.  L^aire  de  ce 
secteur  sera  comprise  entre  celles  des  secteurs  circulaires  GSP,  CS'P',  décrits 
du  point  C  comme  centre,  avec  CS  etCS'  pour  rayons.  Supposons  le  petit 
angle  SCS'  =  a,  CS  =1  r,  et  CS'  =  r  (i-f-  fl,  J  étant  une  très- petite  quantité 
qui  est  l'accroissement  de  r  ;  on  aura 

secteur  CSP  =  — ,  secteur  CS'  P'  =  —  (  i  -+-  $)\ 

secteur  CS' P' —  secteur  CSP  =—(  i-H  2^  H- (î"  —  I  ) 

=  llfl  (20^  -h  d^»  )  =  sect  CSP  (2t?  -+-  b"'). 

La  différence  ne  dépend  donc  que  de  la  quantité  ^ ,  qui  représente  Taccrois- 

27.. 
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aire  est  donc  constante,  et  Taire  totale  tracée,  à  partir  d*un  point 
fixe,  croît  comme  le  nombre  des  jours  écoulés.  Ce  résultat  se  con- 
firme de  la  manière  la  plus  rigoureuse  lorsque  Ton  calcule  exacte- 
ment les  secteurs ,  supposés  elliptiques ,  par  Tanalyse,  et  qu'on  les 
compare  aux  temps  employés  pour  les  décrire.  De  là  résulte  cette 
conséquence  :  Les  aires  décrites  par  le  rayon  vecteur  du  soleil  sont 
proportionnelles  aux  temps.  C'est  une  des  grandes  lois  découvertes 
par  Kepler  :  elle  sert  de  base  à  la  théorie  du  soleil  et  des  planètes. 

292.  En  suivant  cette  loi  et  y  joignant  les  observations  des 
angles  diurnes,  on  peut  tracer  la  courbe  que  décrit  le  soleil  sur  le 
plan  de  Técliptique.  Pour  cela,  d*un  point  donné ,  qui  représente 
le  centre  de  la  terre  et  de  la  sphère  céleste ,  menons  sur  un  plan 
des  droites  dont  la  distance  angulaire  soit  égale  au  mouvement 
angulaire  du  soleil  dans  Tintervalle  d'un  jour.  Ces  droites  repré- 
senteront les  rayons  visuels  menés  chaque  jour  à  cet  astre.  Por- 
tons sur  leur  direction,  à  partir  du  point  fixe,  les  distances  cor- 
respondantes du  soleil  à  la  terre ,  calculées  d'après  le  mouvement 


sèment  du  rayon  vecteur  du  soleil.  Or,  en  prenant  pour  unité  la  distance 

périgée,  cet  accroissement  total  est  deo,o34i6,  depuis  le  périgée  jusqu'à 

Fapogée,  c^est-à-dire  dans  Tinterralle  d'une  demi-année.  Il  est  donc  moindre 

queOjOOOiQdansrinterTolIed'un  jour.  Ainsi  la  différence  des  secteurs  CS'F, 

CSP  devient  à  fort  peu  près  égale  à  sect  CSP.o,ooo38,  c'est-à-dire  qu'elle  ne 

38 
s'élève  pas  à  du  secteur  CSP.  Cette  différence  est  donc  presque 

*^  lOOOOO 

nulle ,  et  les  secteurs  CSP,  CS'  P'  sont  à  fort  peu  près  égaux  entre  eux.  Or 
le  petit  secteur  CSS'  est  plus  grand  que  lo  premier,  et  plus  petit  que  le 

second;  par  conséquent,  sa  surface  est  aussi  très-peu  différente  de — -) 

c'est-à-dire  que,  dans  l'intervalle  d'un  jour,  elle  est  à  très- peu  près  égale  t 
la  moitié  du  produit  de  Tangle  diurne  par  le  carré  du  rayon  vecteur. 

Cette  égalité  devient  d'autant  plus  exacte  que  l'intervalle  do  temps  com- 
pris entre  les  rayons  vecteurs  est  moindre  ;  en  sorte  qu'on  pourra  toqjonn 
prendre  cet  intervalle  assez  petit  pour  que  Terreur  résultante  de  cette  sup- 
position soit  moindre  qu'une  quantité  quelconque  donnée. 

Ces  rapports  se  confirment  très-exactement  quand  on  évalue  les  aires  des 
secteurs,  supposés  elliptiques,  par  le  moyen  des  formules  rigoureuses  quo 
l'analyse  fournit  pour  cet  objet ,  et  quand  on  compare  ensuite  ces  aires  avec 
les  temps  employés  à  les  décrire. 
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diurne ,  en  prenant  une  d*entre  elles  pour  unité.  Les  points  déter- 
minés de  cette  manière  indiqueront  pour  chaque  jour  le  lieu  du 
soleil,  et  la  courbe  qui  les  unira  sera  Torbite  de  cet  astre. 

293.  Prenons  pour  exemple  les  vingt-quatre  observations 
suivantes,  faites  à  Greenwich,  par  Maskeline;  elles  font  partie 
de  celles  du  même  astronome  que  Delambre  a  employées  pour 
établir  ses  premières  Tables  du  soleil. 


DATX8 

des 
obserratlons. 

1T78. 


Janvier 

13.... 

h 
8,16699 

i3.. . . 

8,19699 

Février 

17... . 

9,>9ï07 

18.... 

9,21785 

Mars 

i4** •• 

9,84099 

i5. . . . 

9,86635 

Avril 

28.... 

0,98842 

ag. . . . 

1,01477 

Mai 

i5.. . . 

i,444«7 

16.. .. 

1,47216 

Juin 

17... . 

2,37845 

18.... 

2,40734 

Juillet 

i8.... 

3,26473 

19.... 

3,29259 

Août 

26.... 

4,3oi4> 

Z2  j  %  •  •  • 

4,32684 

Septembre 

23 

4,98087 

23.... 

5, 00583 

Octobre 

34. . . . 

5,82588 

25 

5,85258 

Novembre 

18.... 

6,52o53 

20. . . . 

6,57873 

Décembre 

17.. . . 

7,36389 

18 

7,39371 

TEMPS 

sidéral 

à 

GreeDwlch. 


LONGITUDES 

obserrées. 


gr 
334,6965 

335,8383 

365,3553 

366,3744 

393,0707 

394» «747 
43,1708 

43,3493 

60,4293 

61,4933 

95,5386 

96,5993 

138,3936 

139,4531 

169,8853 

170,9584 

199,1657 

200,2550 

333,4519 
336,5633 
363,3717 
265,6199 
394,9673 
296,0993 


DirrÉaBiiCB 

des 

temps. 


io,o3ooo 
10,03678 
10,03536 
10,03635 
10,03729 
10,03889 
10,03786 
10,02543 
10,02496 
10,02670 

20,05820 

io,o3o82 


DIFFénSNCB 

des 
longitudes. 


i,i3i7 


1,1191 
1,1 o4o 
1,0785 
1,0694 
1,0607 
i,o6o5 
1,0732 
1,0893 
1  ,iii3 
2 , 2482 

i,i3i9 


294.  Ces  longitudes  sont  comptées  sur  Técliptique  à  partir  d^ine 
même  ligne  droite,  menée  du  centre  de  la  terre  à  l'équinoxe  du 
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printemps,  conformément  à  Pusage  général  des  astronomes.  La 
différence  des  observations  relatives  aux  jours  consécutifs  donne 
les  angles  diurnes ,  et  les  racines  carrées  des  rapports  de  ces  angles 
font  connaître  les  distances  du  soleil  à  la  terre  à  ces  diverses  époques. 
En  rapportant  ces  distances  à  l'intermédiaire  entre  les  deux  obser- 
vations de  chaque  mois,  on  a  formé  la  Table  suivante,  dans 
laquelle  on  a  pris  pour  unité  la  distance  du  soleil  qui  correspond 
à  la  vitesse  angulaire  moyenne  is',0959  (*).  Du  reste  on  a  employé 


(*)  Cette  Table  est  calculée  par  la  formule  suivante.  Soient  v  le  monve- 
ment  pour  10  heures  moyennes,  r  la  distance  à  la  terre  ;  on  a 


,.v/i 


16^0959 


Pour  avoir  p  y  on  remarquera  que  10  heures  solaires  moyennes ,  étant  con- 
verties en  temps  sidéral,  valent  10^,037379,  page  60.  Far  conséquent,  si  i 
est  la  différence  des  longitudes ,  et  £  la  différence  des  temps  écoulés  entre 
deux  observations  consécutives ,  comme,  dans  un  petit  intervalle  de  quelques 
minutes ,  le  mouvement  du  soleil  sur  son  orbite  peut  être  supposé  uniforme, 
on  aura,  par  une  simple  proportion, 


^^/.lol», 027379 
t 


et  alors  la  formule  qui  donne  r  devient 

V  /.io*»>o273^ 


Ce&i  ainsi  que  Ton  a  calculé  la  Table  qui  est  rapportée  dans  la  page  sui- 
vante. 

Du  reste ,  j'ai  employé  les  observations  telles  qu'elles  se  trouvent  rappor- 
tées, et  sans  y  faire  aucune  correction.  Il  est ,  par  conséquent,  possible  que 
ces  résultats  s'écartent ,  dans  leurs  dernières  décimales ,  de  ceux  dont  on  fait 
usage  dans  les  Tables  astronomiques,  ces  dernières  étant  liées  par  la  iliéo- 
rie  et  déduites  d'un  si  grand  nombre  d'observations ,  que  les  plus  petites 
erreurs  s*y  compensent  mutuellement. 

Je  dois  encore  faire  remarquer  que  la  distance  qui  est  ici  prise  pour  unité 
dans  notre  tableau,  et  à  laquelle  répond  la  vitesse  angulaire  moyenne  i^^,og^ 
n'est  pas  la  distance  moyenne  du  soleil  à  la  terre ,  mais  une  quantité  un  peu 
plus  petite.  £n  effet,  si  l'on  prend  la  distance  moyenne  pour  unité,  etqor 
Ton  nommer  celle  qui  répond  à  la  vitesse  angulaire  iS'^jOgSg,  on  aura,  en 


27379'  j 


\ 
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les  obsenrations  telles  qu^elles  ont  été  faites  sans  aucune  modifi- 
cation, afin  d*obtenir  des  résultats  exempts  de  toute  connaissance 

anticipée. 


DATES 

des 
ObserTaUons. 

LOMGITCOBS 

do 
soleil. 

DISTA?(CES 

à 
la  terre. 

Janvier        12  à  i3 

325,2624 

365, 8143 

393,5520 

42,7101 

60,9586 

96,0689 

128,9228 

170,4218 

ï99>7io4 
236,0076 

264,4958 

295,5333 

0,98448 
0,98950 
0,99622 
1,00800 
1,01234 
], 01654 
i,oi658 
1,01042 
1,00283 
o,993o3 
0,98746 
0,98415 

Février        n  à  i8 

Mars           là  à  i5 

Avril           28  à  29 

Mai             i5  à  16 

Jain             n  à  18 

Juillet           18  à  iq 

Août            26  à  71 

Septembro  22  à  23 

Octobre       2&  à  25 

Novembre  18  à  20 

Décembre    n  à  18 

Ces  données  ont  servi  pour  construire  lay%.  20,  qui  représente 
ainsi  graphiquement  Torbite  annuelle  que  le  soleil  décrit,  ou 
semble  décrire ,  dans  le  plan  de  l'écliptique  autour  du  centre  de 
la  terre. 


la  comparant  avec  la  distance  apogée, 

-  V  i8r,0959* 


1,0168 

ce  qui  donne  j"  =0,99968,  valeur  un  peu  moindre  que  Tunité.  Mais  on  voit 
en  môme  temps  que  la  différence  est  extrêmement  petite ,  ce  qui  tient  à  ce 
que  les  distances  périgée  et  apogée  du  soleil  sont  presque  égales.  Récipro- 
quement, si  Ton  veut  prendre  pour  unité  la  distancer  qui  correspond  à  la 
vitesse  angulaire  moyenne,  alors  la  distance  moyenne  entre  les  distances 

extrêmes  sera  exprimée  par =r,  ou  1,00041. 

Pour  montrer  que  ceci  tient  au  peu  de  différence  dos  distances  périgée  et 

Apojjée,  soient  p',  v"  les  vilesses  périgée  ot  apogée,  r',  /"  les  rayons  corres- 
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Cette  courbe  est  un  peu  allongée  dans  le  sens  de  la  droite  qui 
joint  les  observations  de  décembre  et  de  juin.  Par  conséquent,  c'est 
vers  ces  points  que  se  trouvent  le  périgée  et  Tapogée. 

pondants  ;  on  aura^  par  la  loi  des  aires , 


par  conséquent 


yW»pff  _^  r'*»'' 


,,  »a 


Soit  maintenant  v  la  vitesse  angulaire,  qui  est  moyenne  arithmétique  entre 
les  yitQsses  extrêmes ,  on  aura 


» 


ou,  en  mettant  pour  v"  sa  valeur  et  réduisant > 


V        r"*'^r'* 


^f—      2r"«     * 


or,  en  nommant  r  la  distance  correspondante  à  la  vitesse  f ,  on  aura  de  même, 
par  la  loi  des  aires , 


et,  par  conséquent, 


r*v  =  r"p'. 


V         r'* 


r« 


Ces  deux  valeurs  de  -^,  étant  égales  entre  elles,  donnent. 

— r  =  ■  —  »       OU       r*  =  ■ 


Cette  expression  peut  être  mise  sous  la  forme  suivante  ; 

''         \       a       J  "   4(r»-hr''»)  ' 

ou  bien 

Sous  cette  forme ,  on  voit  que  r  ne  diffère  de que  par  une  quantité 

qui  a  pour  facteur  (r"  —  r ')•,  c'est-à-dire  le  carré  de  la  différence  des  dii- 
tances  périgée  et  apogée,  différence  extrêmement  petite,  par  la  nature  de 
Torbe  solaire. 
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298.  La  nature  géométrique  de  cette  orbite  ovale  est  très- 
importante  à  découvrir  ^  car  elle  doit  évidemment  caractériser  la 
force  physique  qui  oblige  l'astre  à  la  décrire  dans  le  vide  du  ciel. 
Mais ,  sa  différence  avec  une  circonférence  exacte  est  si  petite  que 
l'on  n'y  trouverait  pas  d'indices  assez  précis  pour  constater  sa 
forme  rigoureuse  avec  une  entière  certitude.  On  n'a  pu  y  parvenir 
qu^en  se  guidant  sur  les  analogies  tirées  des  mouvements  des  autres 
corps  célestes ,  où  des  différences  pareilles  se  montraient  beaucoup 
plus  manifestement.  Même,  en  s'aidant  de  ces  secours,  on  n'est 
arrivé  à  la  vérité  qu'après  beaucoup  de  tentatives  dont  l'inexacti- 
tude a  été  successivement  reconnue ,  à  mesure  que  les  procédés 
d'observation  se  perfectionnaient.  Sans  entrer  ici  dans  le  détail  de 
tous  ces  essais  >  qui  ont  occupé  les  astronomes  pendant  près  de 
vingt  siècles  j  je  dois  au  moins  en  retracer  la  marche  générale ,  et 
en  oiarquer  les  principaux  progrès ,  pour  ne  pas  amener  tout  de 
suite  le  lecteur  aux  lois  réelles ,  par  une  sorte  d'inspiration  con- 
jecturale qui  ne  lui  présenterait  rien  d'assuré»  Il  pourra ,  d'ailleurs, 
considérer  ce  qui  va  suivre  comme  un  simple  aperçu  préliminaire, 
dont  les  détails  s'éclairdronc  progressivement  plus  tard ,  à  mesure 
que  nous  avancerons  dans  l'examen  précis  des  faits  spéciaux. 

Exposé  succinct  des  principales  hypothèses  qui  ont  été 
successis^ement  imaginées  pour  représenterles  orbites 
des  corps  célestes  doués  de  mouwments  propres. 

296.  Ce  fat  une  croyance  générale  de  toute  l'antiquité  que  les 
mouvements  révolutifs  des  corps  célestes  devaient  être  essentielle- 
ment uniformes.  Il  était,  en  effet,  fort  difficile  alors  de  concevoir 
qu'ils  pussent  être  variables,  les  voyant  s'accomplir  librement  dans 
l'espace  et  revenir  toujours  périodiquement  les  mêmes,  sans  déceler 
l'existence  d'aucun  obstacle  qui  eût  modifié  leurs  vitesses  propres. 
Gomment  auraient-ils  pu  s'accélérer  ou  se  ralentir,  étant  éternels 
et  opérés  sans  choc,  ni  rencontre,  ni  résistance?  L'idée  d'une 
force  physique  agissant  invisiblement  hors  du  contact ,  et  s'exer- 
çant  avec  des  énergies  inégales  à  des  distances  diverses,  aurait 
seule  pu  indiquer  la  possibilité  d'une  vitesse  de  circulation  chan- 
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géante  dans  un  corps  libre.  Mais  les  attractions  de  Taimant  et  des 
corps  électrisés  par  friction  étaient  l'unique  exemple  que  Ton  eût 
de  pareilles  forces ,  et  personne  y  avant  Kepler,  n'eut  le  génie  ou 
la  hardiesse  de  faire  ce  rapprochement.  Copernic  lui-même  ad- 
mettait encore  l'uniformité  des  mouvements  comme  une  condition 
inhérente  à  la  nature  des  corps  célestes ,  dont  l'existence  étemdle 
répugnait  à  toute  supposition  d'imperfection  ou  d'inconstance. 
Quoniam,  dit-il,  ah  utroque  abhorret  intellectus ;  essetque  indi- 
gnum  taie  quiddam  in  illis  existimari  (*). 

297.  L'uniformité  des  mouvements  étant  admise,  il  s'ensuivait 
que  toutes  les  variations  observées  dans  les  vitesses  angulaires  du 
soleil  et  des  planètes,  en  diverses  parties  de  leur  marche  révo- 
lutive,  devaient  être  purement  optiques,  c'est-à-dire  qu'elles 
devaient  résulter  uniquement  des  conditions  de  direction  et  de 
distance  dans  lesquelles  les  éléments  successifs  de  la  courbe  uni- 
formément décrite  se  présentaient  en  perspective  à  nos  yeux.  Mais 
quelles  étaient  ces  courbes?  Il  était  très-naturel  de  les  supposer 
circulaires  ;  car,  dans  toute  autre  hypothèse ,  leurs  inflexions  au- 
raient été  sans  cause.  Le  cercle  seul  présentait,  autour  de  son 
centre ,  des  conditions  de  similitude  compatibles  avec  une  identité 
permanente  de  mouvement  et  d'état  physique,  dans  toutes  les 
phases  de  chaque  révolution.  Le  problème  de  l'astronomie  plané- 
taire, ainsi  envisagé,  consista  donc  à  faire  mouvoir  uniformément 
le  soleil ,  la  lune  et  les  planètes  sur  des  cercles  divers  tellement 
placés  dans  le  ciel ,  que  les  positions  successives  de  ces  corps ,  vues 
de  la  terre ,  concordassent  avec  les  déplacements  angulaires  qu'on 
y  observe.  Ce  fut  là  le  but  unique  des  astronomes  grecs.  Ils  n'a- 
valent  pas^  comme  nous  ,  la  nécessité  de  satisfaire  aussi  aux  con- 
ditions qui  se  tirent  des  variations  de  distance ,  ne  possédant  pas 
d'instruments  optiques  assez  subtils  pour  les  conclure  de  la  mesure 
des  diamètres  apparents,  avec  la  sûreté  indispensable  pour  en  pou- 
voir faire  usage.  Faute  de  cette  donnée ,  leurs  systèmes  d'orbites 
ne  furent  que  des  fictions  mathématiques  sans  réalité ,  et  ils  se 
virent  contraints  de  les  compliquer  tellement  pour  représenter  les 

;*)  De  Rcvolutionihusjcoiijorum  cœlcstium,  p.  3,  fiilitio  princcps. 


détails  des  apparences  observables ,  qu'ils  ne  devaient  pas  avoir 
d'autre  valeur,  même  à  leurs  yeux  (*). 

298.  L'application  de  ces  idées  aux  mouvements  du  soleil  est 
très-simple.  La  construction  qu'Hipparque  imagina  pour  les  repré- 
senter se  voit  dans  la^?^.  21 .  Cet  astre,  désigné  par  S ,  décrit  uni- 
formément un  cercle  situé  dans  le  plan  de  Tédiptique ,  et  dont  le 
centre  C  est  placé  à  une  certaine  distance  de  la  terre  désignée 
par  T.  La  droite  CT,  prolongée  dans  les  deux  sens,  marque  le  pé- 
rigée en  P,  l'apogée  en  A,  aux  deux  extrémités  d'un  même  dia- 
mètre. Quand  l'astre  arrive  en  ces  points ,  il  est  vu  de  la  terre  et 
du  centre  du  cercle ,  suivant  une  même  direction.  Mais ,  quand  il 
se  trouve  en  toute  autre  place ,  par  exemple  en  S ,  ces  directions 
(lifTèrent ,  puisqu'alors  le  rayon  central  CS  et  le  rayon  visuel  TS 
forment  entre  eux  un  angle  CST,  plus  ou  moins  ouvert.  Supposant 
donc  à  CS  un  mouvement  angulaire  uniforme  autour  du  centre  C, 
TS  aura  un  mouvement  angulaire  variable  autour  du  centre  T  de 
la  terre.  L'étendue  de  cette  variabilité  dépendra,  évidemment  du 
rapport  de  grandeur  qu'on  établira  entre  le  rayon  CA  ou  CP  du 


(*)  L'exposé  qui  va  suivre  offre  seulement  un  apeiçu  général  des  hypo- 
thèses qu'on  a  successiTement  imaginées  pour  représenter  les  mouvements 
planétaires.  Les  personnes  qui  voudraient  les  étudier  avec  plus  de  détail  en 
trouveront  une  analyse  très-exacte  dans  le  Traité  d'Astronomie  théorique  de 
Schubert,  tome  II,  livre  III;  Pétcrsbourg,  182a.  Je  dois  seulement  avertir 
que  cet  auteur  a  présenté  les  découvertes  de  Kepler  plutôt  suivant  uu  ordre 
(le  déduction  logique  que  suivant  Tordre  d'invention  réel  et  véritable  qui 
les  a  fait  naître  et  s'accomplir.  J'ai  tâché  d'être  plus  fidèle  à  cette  condition. 
Oelambre  a  exposé  non  moins  complètement,  mais  plus  confusément,  ces 
doctrines  dans  son  Histoire  de  l'Astronomie  ancienne  et  moderne ,  au  tome  II 
de  la  première  et  I  de  la  seconde.  Le  tableau  qu'il  trace  des  idées  de  Kepler 
semble  presque  esquissé  d'après  les  notes  marginales  du  traité  De  Stella 
Martis,  plutôt  que  d'après  un  sentiment  profond  du  texte  de  cet  admirable 
ouvrage.  Laplace  a  présenté  l'ensemble  de  tous  les  efforts  de  l'esprit  humain 
a?ec  sa  supériorité  habituelle,  dans  VExposition  du  Système  du  monde,  liv.  V, 
chap.  II  et  IV.  Quand  nous  aurons  complètement  établi ,  dans  ce  qui  va 
suivre,  les  formules  du  mouvement  elliptique,  on  trouvera,  à  la  fin  du 
:/iapitro  XI,    quelques   applications    de  calcul  relatives  aux  hypothèses 
circulaires,  qui  achèveront  de  fixer  précisément  les  notions  préliminaires 
]ue  j'ai  pu  seulement  en  donner  ici. 
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cercle  excentrique  et  l^excentricité  GT.  Les  conditions  de  la  con- 
struction seront  ainsi  :  i^  que  les  sommets  A,  P  soient  placés  dans 
récliptique,  aux  points  du  ciel  où  la  vitesse  angulaire  observée  est 
la  plus  lente  et  la  plus  rapide  ;  2®  que  le  rayon  CS  décrive  son 
cercle  dans  Tintervalle  de  temps  qui  s*écoule  entre  deux  retours 
consécutifs  du  soleil  à  chacun  de  ces  points,  qu'Hipparque  suppo- 
sait fixes;  3®  que  le  rapport  de  CT  à  CA  ou  CP  donne  au  rayon 
visuel  TS  une  vitesse  angulaire  apparente  toujours  conforme  à  celle 
qu'on  observe.  Hipparque,  et  après  lui  Ptolémée,  satisfirent  à  ces 
conditions  avec  une  exactitude  suffisante  pour  représenter  les  ob- 
servations imparfaites  de  leur  temps ,  dans  les  limites  d'erreurs 
qu'elles  comportaient.  La  construction  ainsi  obtenue  reprodoit 
beaucoup  moins  bien  les  variations  des  distances  que  les  mesures 
des  diamètres  apparents  nous  font  maintenant  connaître  ;  mais  ils 
ne  s'en  occupaient  pas. 

299.  Lorsqu'ils  voulurent  appliquer  la  même  hypothèse  géo- 
métrique aux  mouvements  de  la  lune  et  des  planètes ,  ils  la  trou- 
vèrent insuffisante.  On  en  multiplia  les  éléments  conditionnek  pour 
l'y  adapter.  Ainsi  on  fit  mouvoir  circulairement  le  centre  G  de 
l'exceatrique  autour  du  centre  de  vision  T,  ce  qui  fournissait  une 
arbitraire  de  plus  dont  on  disposait.  On  imagina  encore  une  autre 
construction  qui,  étant  considérée  seulement  comme  un  artifice 
géométrique,  se  prêtait  à  des  modifications  plus  générales.  Son  cas 
le  plus  simple  est  représentée^.  22.  Autour  du  centre  de  vision  T, 
toujours  supposé  fixe,  on  décrivit  un  premier  cercle  appelé,  par 
ce  motif,  homocentrique.  Mais  on  l'appela  aussi  déférent ,  parce 
qu'on  l'employait  i^oxxr  porter  le  centre  C  d'un  second  cercle  mo- 
bile, sur  le  contour  duquel  on  plaçait  l'astre  L,  qui  le  décrivait 
d'un  mouvement  uniforme ,  tandis  que  le  centre  C  se  transportait 
aussi  uniformément  sur  le  premier.  En  suivant  la  même  idée,  ce 
deuxième  cercle  pouvait  porter  le  centre  d'un  troisième  C"yjig.  28; 
celui-ci  le  centre  d'un  quatrième,  et  ainsi  indéfiniment,  l'astre 
étant  mis  en  mouvement  uniforme  sur  le  dernier  de  tous.  Ces 
cercles,  portés  par  d'autres,  furent  noramQS  épicycles ,  Ptolcmée 
n'en  admit  qu'un  seul ,  même  pour  les  planètes  ;  mais  il  le  combi- 
nait avec  un  excentrique ,  comme  le  représente  la  Jig.  24 ,  et  il  y 
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ajouta  encore  celte  condition ,  que  son  centre  C  '  tournât  avec  un 
mouvement  angulaire  uniforme  autour  d'un  point  F'  distinct  du 
centre  G  de  Texcen trique ,  ce  qui  fournissait  une  arbitraire  de  plus. 
Ce  point  fut  appelé  centre  d'égalité,  ou  équant  (*). 

Je  ne  veux  ici  que  mentionner  ces  fictions  complexes.  Elles 
subsistèrent  jusqu'au  temps  de  Kepler,  vers  le  commencement  du 
XVII®  siècle  (1609).  Toutefois,  dans  Tintervalle ,  on  avait  fait  de 
grands  pas  vers  la  vérité.  Copernic  avait  montré  que  toutes  les 
apparences  observées  s'expliquaient  avec  une  généralité  d'analo- 
gies bien  plus  vraisemblable,  en  ne  supposant  pas  la  terre  fixe, 
mais  la  faisant  mouvoir,  ainsi  que  les  planètes ,  autour  du  soleil 
comme  centre ,  et  transportant  la  condition  de  fixité  relative  à  ce 
grand  corps.  Tycho ,  moins  philosophe  dans  ses  vues,  admettait 
la  circulation  des  planètes  autour  du  soleil  ;  mais  il  maintenait  la 
terre  fixe  et  faisait  tourner  le  soleil  autour  d'elle  avec  son  cortège 
de  planètes.  Tous  deux  appliquaient,  d'ailleurs,  les  excentriques 
et  les  épicycles  à  leurs  conceptions ,  selon  le  besoin ,  pour  repré- 
senter les  inégalités  des  mouvements  apparents,  qu'ils  supposaient 
toujours  être  purement  optiques.  Kepler  s'éleva  le  premier  à  des 


(*)  Copernic  employa  le  premier  les  doubles  épicycles  pour  suppléer  à 
i^éqaant  de  Ptolémée,  en  quoi  il  fut  imité  par  Tycho.  C^était  une  innova- 
tion malheureuse  qui  s''éloignait  encore  plus  de  la  vérité  physique  que  Thy- 
pothèse  grecque  ;  car  on  verra  plus  tard  que  le  point  d^équant  F'  de  la^.  34 
correspond  précisément  an  foyer  supérieur  de  Pellipse  que  chaque  planète  dé- 
crit en  réalité  autour  du  soleil  placé  à Tautre foyer,  appelé,  par  opposition  , 
inférieur,  La  fig,  aS  des  doubles  épicycles  est  copiée  dans  Pouvrage  de  Tycho 
intitulé  Astronomiœ  instauratœprogymnasmata,psLQe^']g,  La  Jig.2/^  y  représen- 
tative  de  Phypothèse  grecque,  est  prise  dans  le  livre  de  Copernic  De  Rêva" 
lutionihus  corporum  cœlestium,  page  141  >  La  lettre  T  y  désigne  la  terre ,  qui  se 
trouve  ainsi  substituée  au  soleil  comme  centre,  ou  plutdt  comme  foyer  in- 
férieur des  mouvements  de  la  planète  considérée.  Mais  Tépicycle  ajouté  à 
Texcentrique  avait,  non  pas  pour  effet  intentionnel ,  mais  pour  résultat ,  de 
transporter  à  la  planète  les  variations  apparentes  de  mouvements  angulaires 
qui  étaient  opérées  par  le  déplacement  effectif  de  la  terre  sur  le  contour  de 
son  orbite  propre.  Ce  transport  n^était  pas  même  tout  à  fait  exact  quant 
aux  angles  visuels ,  et  il  était  complètement  inexact  quant  à  la  reproduction 
Hes  distances  absolues  de  Fastre  au  foyer  réel  de  son  mouvement  de  circula- 
tion ,  qui  était  le  soleil ,  non  pas  la  terre. 
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idées  plus  justes  et  plus  générales.  Le  système  de  Copernic  lui 
semblait  le  seul  vrai  ;  mais  il  le  voulait  débarrassé  des  rouages 
artificiels  que  ce  grand  homme  y  avait  laissés,  avec  des  orbites 
simples  liées  entre  elles  par  des  lois  communes  de  distances  et  de 
mouvements  qui  les  comprissent  dans  un  même  ensemble.  La  publi- 
cation de  son  premier  ouvrage,  intitulé  Mysterium  cosmographicum, 
le  mit,  à  l'âge  de  vingt-six  ans,  en  communication  de  lettres  avec 
Tycho,  alors  réfugié  en  Bohême,  où  il  avait  apporté  tous  les  instru- 
ments qu'il  avait  fait  exécuter  à  grands  frais  dans  son  observatoire 
d*Uranibourg,  et  la  masse  considérable  d'observations,  d'une  préci- 
sion toute  nouvelle,  qu'il  avait  accumulées  pendant  vingt  années. 
Tycho  voulait  fonder  sur  ces  documents  de  nouvelles  Tables  astro- 
nomiques ,  qu'il  se  proposait  d'appeler  Rudolphines^  du  nom  de 
l'empereur  Rodolphe  II ,  qui  lui  avait  donné  une  généreuse  hospi- 
talité. Il  avait  amené  avec  lui  un  astronome  danois ,  Lôngomonta- 
nus^  qu'il  s'était  depuis  longtemps  attaché.  Mais  son  assistance  ne 
lui  suffisait  pas  ;  il  sollicita  Kepler  de  venir  coopérer  à  cette  grande 
entreprise ,  et  l'y  décida  en  obtenant  pour  lui  le  titre  de  mathéma- 
ticien de  l'empereur,  avec  un  traitement  annuel.  Avant  la  6n  de 
cette  même  année  (1601),  Tycho  mourut,  et  Kepler,  rendu  dépo- 
sitaire de  son  trésor  d'observations ,  fut  seul  chargé  de  construire 
ces  Tables,  devenues  si  célèbres ,  qui  lui  coûtèrent  vingt-cinq  ans 
de  travaux  continus. 

Ces  circonstances ,  à  la  fois  heureuses  et  fatales ,  furent  accom- 
pagnées d'un  hasard  qui  eut  des  conséquences  immenses.  Lorsqui- 
Képler  vint  se  fixer  près  de  Tycho ,  celui-ci  s'occupait,  avec  Longo- 
montanus ,  de  la  théorie  de  Mars.  Kepler  s'y  appliqua  donc  comme 
eux.  Or,  à  l'exception  de  Mercure,  trop  difficile  à  voir.  Mars  est, 
de  toutes  les  planètes  connues  alors ,  celle  qui  s'écarte  le  plus  du 
cercle.  Son  orbite  entoure  l'orbite  terrestre  à  moins  de  distance 
que  tout  autre.  Cela  amène  la  terre  fort  près  de  Mars  quand  elle 
passe  entre  lui  et  le  soleil  dans  les  oppositions^  et  elle  s'en  éloigne 
aussi  trois  fois  plus  dans  les  conjonctions  quand  c'est  le  soleil  qui 
se  trouve  entre  elles  et  Mars.  Ces  particularités ,  que  je  me  borne 
à  énoncer  par  avance,  produisent  des  variations  d'aspect  dont 
l'étendue  est  spécialement  propre  à  mettre  en  évidence  la  vraie 
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forme  de  l'orbite,  ainsi  que  les  lois  réelles  du  mouvement  de 
l'astre.  C'est  par  Mars  quil  faut  attaquer  les  secrets  de  V astro- 
nomie planétaire^  ou  les  ignorer  toujours  (*);  car  les  orbites  des 
autres  planètes,  que  l'on  pouvait  anciennement  étudier,  diffèrent 
tellement  peu  du  cercle,  que  les  caractères  qui  les  en  distinguent, 
quoique  très- certains  et  susceptibles  d*étre  rigoureusement  prouvés 
quand  l'analogie  a  indiqué  qu'ils  existent ,  n'auraient  jamais  pu 
être  reconnus  avec  certitude  par  une  investigation  immédiate.  Si 
Kepler  n'eût  pas  été  jeté  d'abord  dans  la  théorie  de  Mars ,  les  lois 
du  mouvement  elliptique  et  la  gravitation  universelle  seraient 
peut-être  encore  ignorées  aujourd'hui. 

300.  Il  se  proposa  d'abord  d'employer  les  observations  de  Ty- 
cho  pour  éprouver  les  anciennes  hypothèses  de  mouvements  et 
d'orbites ,  en  les  adaptant  au  système  de  Copernic  sous  la  forme 
la  plus  simple    qu'elles  puissent  recevoir.    Celle  qu'il    adopta 
est  reproduite  dans  lay?^.  25,  PL  FIIl,  S  est  le  soleil  supposé 
&xe.  Autour  de  lui ,  Mars ,  désigné  par  la  lettre  M ,  décrit  un  cercle 
excentrique  dont  le  centre  se  trouve  quelque  part  en  C  sur  le  dia- 
mètre PSCA ,  qui ,  en  conséquence ,  contient  les  positions  périhélie 
et  aphélie  de  la  planète.  Ce  même  diamètre  contient  aussi  un  point 
F',  autour  duquel  le  mouvement  angulaire  est  uniforme ,  c'est- 
à-dire  que  la  droite  idéale  MF'  décrit  dans  le  plan  du  cercle  des 
angles  proportionnels  aux  temps.  Ce  point  F'  est  l'équant  de  Pto- 
léraée  pris  avec  un  caractère  d'indétermination  plus  général.  Les 
éléments  arbitraires  de  l'hypothèse  sont  :  i  **  la  direction  absolue 
du  diamètre  PS  A,  définie  par  l'angle  que  sa  projection  sur  le  plan 
de  l'écliptique  forme  avec  la  ligne  ûxe  ST,  menée  du  centre  du 
soleil  au  point  de  la  sphère  stellaire  qui  marque  l'équinoxe  vemal , 
à  l'époque  prise  pour  origine  du  temps  ;  tP  la  distance  CS  appelée, 
par  Kepler,  V excentricité  de  V excentrique  ;  3**  la  distance  CF',  qu'il 
nomme  V excentricité  de  l'équant.  La  somme  SF'  compose  V excen- 
tricité totale.  Les  conditions  du  problème  sont  :  i**  que  l'astre  M 


(*)  Ce  sont  les  propres  paroles  de  Kepler,  De  stellâ  Martis,  cap.  Vil  , 
>ag.  53.  Il  y  raconte  toutes  les  circonstances  qui  le  mirent  en  relation  avec 
Fycho  ,  et  je  les  ai  rapportées  ici  diaprés  son  récit  même. 
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décriv€  son  cercle  dans  le  temps  observé  de  sa  révolution  sidérale, 
du  moins  en  supposant  le  diamètre  PSA  fixe  dans  le  ciel ,  ou  eu 
tenant  compte  de  ses  déplacements  s*il  en  éprouve  ;  tP  que  le  rayon 
vecteur  MS  décrive  autour  du  soleil  des  angles  dont  la  variabilité 
soit  conforme  aux  observations ,  en  $*accordant  aussi  avec  elles 
dans  ses  changements  de  longueur,  de  manière  à  placer  toujours 
Tastre  au  point  du  ciel  qu*elles  lui  assignent  en  réalité. 

SOI.  Kepler  s'occupa  d'abord  exclusivement  du  mouvement 
angulaire.  On  en  découvre  les  circonstances  phénoménales  en  ob- 
servant la  planète ,  dans  les  oppositions ,  quand  la  terre  passe  entre 
elle  et  le  soleil.  J'indiquerai  seulement  ici  Pesprit  de  la  méthode, 
devant  rejeter  plus  loin  les  détails.  Dans  le  système  de  Copernic, 
modifié  par  Kepler  conformément  aux  analogies  naturelles,  les 
plans  des  orbites  planétaires  passent  tous  par  le  centre  du  soleil. 
Désignons  par  NSN',y?^.  25,  la  trace  du  plan  de  l'orbe  de  mars 
sur  le  plan  de  l'écliptique ,  trace  qu'on  nomme  la  ligne  des  nœuds. 
Aux  époques  des  oppositions ,  la  terre,  qui  i*este  dans  l'écliptique, 
s'y  trouve  sur  la  projection  du  rayon  vecteur  MS.  Sa  longitude 
héliocentrique ,  qui  est  connue  à  chaque  instant,  donne  donc  alors 
celle  de  cette  projection,  comptée  de  la  ligne  fixe  ST  ;  et  puisque 
la  longitude  de  la  trace NN'  est  aussi  connue,  on  a,  par  différence, 
l'angle  que  cette  même  projection  forme  avec  elle.  Or  rioclinaison 
du  plan  de  l'orbite  sur  l'écliptique  a  été  préalablement  déterminée. 
Pour  Mars,  elle  est  d'environ  i®5o'  sexagésimales.  D'après  ces 
données,  un  calcul  trigonométrique  très-simple  fait  connaître  Tan- 
gle  MSN,  que  le  rayon  vecteur  MS  lui-même  forme  avec  la  ligne 
des  nœuds ,  vei*s  une  de  ses  extrémités  N ,  conventionnellement 
choisie.  Ce  sera ,  par  exemple ,  celle  où  la  planète  se  trouve, 
quand  son  mouvement  propre  la  porte  du  sud  au  nord  de 
l'écliptique.  On  l'appelle  le  nœud  ascendant, 

501i.  Kepler  rassembla  douze  oppositions,  observées  ainsi  tant 
par  Tycho  que  par  lui-même  dans  l'intervalle  des  années  i58o 
et  ]6o4*  lien  prit  d'abord  quatre,  et,  pour  chacune ,  il  calcula 
l'angle  MSN.  Il  eut  ainsi,  dans  le  plan  de  Porbite ,  quatre  droites, 
dirigées  au  centre  du  soleil ,  sur  lesquels  Mars  s'était  successive- 
ment trouvé  à  des  instants  connus.  Il  obtint ,  par  différence,  I^ 
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angles  compris  entre  ces  droites ,  ainsi  que  les  temps  employés  par 
Mars,  pour  aller  de  Tune  à  l'autre.  Avec  ces  six  données ,  il  par- 
vint à  déterminer  la  direction  stellaire  du  diamètre  ASP,  allant  de 
l'aphélie  au  périhélie,  plus  les  positions  des  deux  points  G ,  F'  sur 
ce  diamètre,  définies  par  leurs  distances  respectives  au  centre  du 
soleil.  Ces  distances  exprimées  en  partie  du  rayon  CM  de  Fexcen- 
trique,  pris  pour  unité  de  longueur,  se  trouvèrent  avoir  les 
valeurs  suivantes: 

Excentricité  de  Texcentrique ...      CS  =  o ,  1 1 332 

Excentricité  de  Péquant F'C=  o  ,07232 

Excentricité  totale SF'  =  o ,  i8564 

Kepler  résolut  ce  problème  par  des  essais  numériques ,  qu'il 
recommença  soixante-dix  fois  avant  d*arriver  à  des  résultats  dont 
la  concordance  avec  les  données  lui  parut  suffire.  Il  les  effectua 
sans  le  secours  des  logarithmes  qui  n'étaient  pas  encore  inventés , 
et  même  sans  la  connaissance  des  fractions  décimales  qui  n'étaient 
pas  encore  en  usage.  Ce  fut  un  travail  prodigieux  (*). 

305.  D'après  ces  nombres,  le  centre  C  de  Texcentrique  était 
notablement  plus  distant  du  soleil  que  de  Péquant  F':  c'était  un 
résultat  remarquable  ;  car ,  en  exprimant  les  déterminations  de 
Ptolémée  par  une  construction  semblable ,  le  centre  G  aurait  dû 
bissecter  l'excentricité  totale  SF',  en  deux  parties  égales ,  comme 
dans  notre  Jig,  24;  mais  l'inexactitude  des  observations  employées 
par  l'astronome  grec  avait  pu  l'induire  en  erreur.  Ge  n'était  pas 
une  raison  suffisante  pour  rejeter  l'hypothèse ,  il  fallait  l'appré- 
cier par  ses  conséquences  observables.  Partant  donc  des  éléments 
ie] 'orbite  qu'il  avait  obtenus,  Kepler  en  déduisit,  par  un  calcul 
nverse ,  les  douze  longitudes  héliocen triques  où  Mars  avait  dû  se 
^oir  dans  chacune  des  oppositions  observées  depuis  i58o  jus- 
[u'à  i6o4*  Mais,  jugeant  avec  raison  que,  pendant  ce  long  inter- 
aZ/e ,  la  ligne  des  nœuds  ainsi  que  la  direction  du  périhélie  et  de 
aphélie  avaient  dû  se  déplacer ,  il  détermina  leur  mouvement 


(*)  De  Stella  Martis,  cap.  XVI,  p.  qS. 
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par  la  comparaison  de  leurs  lieux  modernes  avec  ceux  <}ae 
Ptolémée  leur  assigne,  et  il  en  tint  compte  par  correction.  Alors 
il  trouva  que  les  douze  longitudes  calculées  de  Mars  s'accor- 
daient avec  les  longitudes  réservées  dans  des  limites  d*écart  si 
petites  et  si  accidentées ,  que  Ton  n'en  pouvait  répondre.  Les 
différences  étaient  de  Tordre  des  erreurs  que  les  observatioDS 
comportaient  [*), 

504.  Néanmoins,  cette  épreuve  ne  lui  parut  pas  encore  déci- 
sive, et  il  avait  toute  raison  de  la  suspecter.  Les  longitudes 
héliocentriques  observées  dans  les  oppositions  donnent  seulement 
la  direction  suivant  laquelle  le  rayon  vecteur  SM  se  projette  sur 
récliptique,  elles  n'indiquent  passa  longueur  absolue.  Une  orbite 
fautive  quant  aux  distances  de  l'astre  au  soleil  pourrait  donc 
encore  reproduire  ces  directions  avec  peu  d'erreur.  Mais  sa  défec- 
tuosité s'apercevra  bien  mieux ,  si  l'on  déduit  de  ces  distances  les 
latitudes  géocentriques  qui  doivent  s'observer  dans  les  opposi- 
tions, parce  que  les  inexactitudes  commises  dans  l'évaluation  du 
rayon  vecteur  SM  mettront  nécessairement  l'astre  en  projection 
sur  un  point  du  ciel  autre  que  celui  où  on  Tobserve.  La  différence 
devra  être  surtout  notable  pour  Mars ,  lorsqu'il  arrive  à  l'opposi- 
tion dans  les  parties  de  son  orbite  les  plus  écartées  de  l'écliptique  ; 
cette  circonstance ,  jointe  à  sa  proximité  de  la  terre ,  élevant  alors 
sa  latitude  géocentrique  à  plus  de  6^ .  Une  autre  particularité 
favorable,  c'est  que,  dans  de  tels  cas ,  il  se  trouve  aussi  très-près 
de  sa  plus  grande  ou  de  sa  plus  petite  distance  au  soleil ,  parce 
que  la  droite  PS  A  ,  qui  contient  ses  points  de  périhélie  et  d'aphé- 
lie, forme  un  très-grand  angle  avec  la  trace  NN'  du  plan  de  son 
orbite  sur  l'écliptique ,  comme  le  représente  notre^g^.  25.  Kepler 
eut  donc  recours  aux  oppositions  de  Mars  qui  avaient  été  obser- 
vées dans  ces  conditions  spéciales  ,  pour  lesquelles  aussi  les  lati- 
tudes géocentriques  calculées  parTycho  et  Longomontanus  s'étaient 
trouvées  être  le  plus  en  erreur  (**),  et  choisit  des  observations  où  Mars 
avait  été  vu  tant  avant  qu'après^es  époques ,  tant  dans  son  apbé- 

(*)  De  Stella  Martis,  cap.  XVlll.  p.  109. 
(**)  De  Stella  Martis,  cap.  XIX  et  «çq. 
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Ik  que  dans  son  périhélie ,  non  pas  hypothétiques  ,  mais  réels.  Il 
forma  alors  deux  triangles  rectilignes ,  qui  avaient  pour  bases  les 
cordes  de  Tare  parcouru  par  la  terre  dans  chaque  intervalle ,  et 
leurs  sommets  à  ces  points ,  que  je  désigne  par  P'  et  par  A'  sur  la 
figure ,  pour  les  distinguer  de  leurs  analogues  hypothétiques  P,  A. 
U  obtint  ainsi  leurs  véritables  distances  au  soleil  SP',  SA%  expri- 
mées en  parties  du  rayon  de  l'orbe  terrestre  supposé  circulaire. 
Leur  demi-somme  lui  donna  le  rayon  du  cercle  qui  passait  par  ces 
sommets,  et,  le  retranchant  de  la  plus  grande  SA%  ou  en  retran- 
chant la  plus  petite  SP',  il  trouva  la  distance  SC  de  son  centre  au 
centre  du  soleil.  Celle-ci  divisée  par  le  rayon  réel  C'A',  ou  C'P', 
eut  pour  valeur   moyenne   0,09.    Elle  était  donc  notablement 
moindre  que  celle  de  SCqui ,  exprimée  sous  la  même  forme ,  avait 
été  trouvée  d'abord  0,1 1 332.  En  outre,  elle  était  presque  exac- 
tement la  moitié  de  l'excentricité  totale  SF',  qu'on  avait  trouvée 
exprimée  par  o, i8564<  Ainsi,  pour  de  telles  positions  de  Mars  , 
le  centre  C  de  l'orbite  réelle  bissectait  cette  excentricité  totale  en 
deux  parties  égales ,  comme  Ptolemée  l'avait  supposé ,  mais  il  ne 
semblait  pas  devoir  la  bissecter  dans  d'autres.  Kepler  constata 
encore  cette  discordance  par  plusieurs  autres  épreuves  qui  le' 
conduisirent  toutes  au  même  résultai.  Enfin ,  il  les  confirma  par 
une  dernière  complètement  décisive ,  il  admit  comme   bonne 
l'excentricité  bissectée  ;  puis ,  décrivant  l'excentrique  autour  du 
centre  C  assigné  par  cette  hypothèse ,  il  en  déduisit  les  longitudes 
héliocentriques  de  Mars ,  pour  diverses  époques  de  sa  révolution  : 
en  les  comparant  aux  valeurs  correspondantes  observées  par 
Ty cho ,  il  y  trouva  des  différences  qui  s'élevaient  jusqu'à  8  et  9' 
de  degré.  Or  les  observations  de  Tycho  ne  comportaient  pas,  à 
l>eaucoup  près,  des  erreurs  de  cet  ordre.  L'hypothèse  géomé- 
trique qui  les  donnait  était  donc  fausse ,  et  l'orbite  de   Mars 
n'était  assurément  pas  un  cercle.  Ptolemée  avait  pu  s'y  mépren- 
dre, confessant  lui-même  qu'il  ne  saurait  répondre  de  10'  de 
degré  sur  les  observations  qu'il  employait.  Maintenant  le  doute 
n'était  plus  possible;  Kepler  en   conclut    que,    pour    sauver 
ces  8'  d'erreur  impossibles  à  admettre,   il  fallait  recommencer 
toute  l'astronomie  planétaire.  Il  se  résolut  à  déterminer  directe- 

28.. 
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ment  la  vraie  forme  de  Torbite  de  Mars,  sans  hypothèse,  en  com- 
binant la  mesure  de  ses  distances  au  soleil ,  avec  Tobservation  des 
angles  qu^elles  interceptent ,  puisque  c'était  surtout  dans  les  dis- 
tances que  le  cercle  faisait  défaut. 

SOâ.  Son  premier  pas  dans  cette  grande  entreprise,  ce  fut 
d'établir  les  lois  du  mouvement  de  la  terre,  dans   son   orbite 
propre  9  plus  sûrement ,  plus  rigoureusement  qu'on  ne  l'avait  fait 
jusqu^alors  (^).  Ce  préliminaire  était  indispensable ,  puisque  les 
cordes  des  arcs  décrits  par  la  terre,  entre  des  instants  connus, 
fournissent  les  bases  des  triangles  par  lesquels  on  peut  déterminer 
trigonométriquement    les  distances  des  planètes  au   soleil.  La 
mesure  des  diamètres  apparents,  faite  jusqu'alors  à  la  vue  simple, 
était  trop  incertaine  pour  qu'on  pût  l'employer  à  une  telle  déter- 
mination; et  aujourd'hui  même  elle  fournit  plutôt  une  donnée 
d'exposition  commode  qu'un  élément  d'investigation  réellement 
pratique  et  précis.  Kepler  arriva  à  son  but  par  un  détour.  Il  prit, 
comme  une  sorte  de  signal  tngouométrique,  la  planète  Mars, 
ramenée  à  des  points  identiques  de  son  orbite  propre ,  par  l'ac- 
complissement d'un  nombre  entier  de  ses  révolutions.  La  durée 
moyenne  de  ces  phénomènes,  constatée  depuis  des  siècles,  suffi- 
sait presque,  quelle  que  fût  l'orbite ,  pour  assurer  ainsi  le  retour 
de  Mars  à  un  même  point  de  l'espace;  et  la  théorie  de  son  mou- 
vement dans  un  excentrique ,  reconnue  si  peu  défectueuse  par  les 
vecherches  précédentes,  fournissait  le  moyen  de  compléter  dans 
chaque  cas  l'identité.  Cette  condition  ainsi  remplie  plaçait  tou- 
jours Mars  à  l'extrémité  d'une  même  droite,  constante  de  position 
ainsi  que  de  longueur ,  allant  de  son  centre  au  centre  du  soleil. 
Kepler  emprunta  aux  observations  de  Tycho  les  angles  visuels 
compris  entre  le  soleil  et  la  planète,  que  l'on  avait  mesurés  à  clia- 
c^n  de  ces  retours ,  des  divers  points  de  l'orbe  terrestre  où  la 
terre  s'était  trouvée  simultanément.  Il  eut  ainsi  plusieurs  triangles 
rectilignes,  ayant  leur  sommet  commun  au  centre  de  Mars,  ayant 
aussi  la  distance  constante  de  cette  planète  au  soleil  pour  côté 
commun  ;  et  pour  leurs  autres  côtés  les  droites  qui  joignent  le  centre 


(*)  De  Stella  Mariis,  cap.  XXII  et  seq. 
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de  la  terre  aux  centres  du  soleil  et  de  Mars  au  moment  de  chaque 
observation.  Considérant  alors  que  la  construction  de  la  fi^,  aS  s'é- 
tait trouvée  si  peu  en  erreur  pour  Mars,  il  jugea ^  par  une  analogie 
évidente,  qu'elle  s'adapterait,  sans  doute,  avec  une  approximation 
bien  suffisante,  à  l'orbe  terrestre,  pour  lequel  on  s'était  contenté  jus- 
qu'alors de  l'excentrique  simple  représentée?^.  2 1 .  Lui  appliquant 
donc  cette  hypothèse ,  il  admit ,  comme  dans  la  fig.  25,  que  les  arcs 
décrits  par  la  terre ,  entre  les  époques  des  observations  considérées , 
appartenaient  à  un  même  cercle,  d'un  rayon  arbitraire,  ayant  son 
centre  G  à  une  distance  inconnue  du  soleil ,  sur  la  droite  connue 
menée  de  cet  astre  aux  points  aphélie  et  périhélie  de  la  terre.  Il 
suppose,  en  outre,  sur  cette  même  droite,  un  autre  point  F', 
autour  duquel  le  mouvement  angulaire  était  uniforme,  laissant 
aussi  sa  distance  au  soleil  indéterminée.  Ce  devait  être  le  point 
d'équant  propre  à  la  terre ,  et  analogue  à  celui  des  planètes.  La 
résolution  de  ses  triangles  lui  donna  les  deux  distances  SF',  SC 
exprimées  en  parties  du  rayon  du  cercle  arbitraire.  Leurs  valeurs 
se  trouvèrent  fort  distinctes  :  celle  de  SF'  était,  en  moyenne,  o,o36  ; 
celle  de  SC  était  0,18,  c'est-à-dire  exactement  moitié  moindre. 
C'était  la  même  relation  de  bissection  qu'il  avait  obtenue  pour  les 
deux  points  analogues  de  l'orbite  de  Mars,  en  mesurant  directement 
ses  distances  aphélie  et  périhélie.  Seulement,  dans  le  cas  actuel, 
toutes  les  épreuves  qu'il  imagina ,  et  il  en  fit  de  très-diverses , 
reproduisirent  constamment  cette  même  bissection ,   sans  diffé- 
rence appréciable  ;  de  sorte  que  l'hypothèse  générale ,  appliquée 
à  la  terre,  paraissait  devoir  se  construire  comme  le   représente 
\2t,fig.  21  bis  y  PL  Fil,  Kepler  remarqua,  toutefois,  que  ce  défaut 
d'analogie  entre  les  deux  orbites  pouvait  n'être  qu'une  apparence 
occasionnée  par  la  disproportion  de  leurs  excentricités  totales,  qui , 
rapportées  chacune  au  rayon  de  leur  cercle ,  présentaient  une 
valeur  cinq  fois  plus  petite  pour  la  terre  que  pour  Mars.  L'insuf- 
fisance de  l'hypothèse  circulaire   pouvait  donc  être  appréciable 
dans  l'orbite  la  plus  excentrique ,  et  devenir  insaisissable  dans 
celle  qui  l'était  moins,  quoiqu'elle  fut  réelle  pour  toutes  deux. 
Kepler  remarqua  encore,  avec  une  grande  satisfaction,  que  «on 
excentricité  totale  SF',  fig,  21   bis  ^  était  numériquement  égale  à 
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l'excentricité  TC ,  fig.  ai,  attribuée  par  Tycho  à  rexcentrique 
simple*  La  construction  de  Tycho  était  donc  fautive ,  seulement 
quant  à  la  position  exactement  centrale  qu'il  donnait  au  point 
autour  duquel  Funiformité  du  mouvement  angulaire  existait. 
Mais  le  peu  de  distance  de  ce  point  F'  au  centre  G  de  l'excentrique 
réel  représenté  fig,  21  bis,  avait  empécbé  de  les  distinguer  dan» 
les  observations  anciennes,  et  même  dans  les  observations  bien 
plus  précises  de  Tycho  ,  parce  qu'on  s'était  borné  à  représenter 
l'uniformité  supposée  du  mouvement  angulaire ,  sans  chercher  à 
constater  aussi  l'invariabilité  ou  la  variabilité  de  longueur  des 
rayons  vecteurs ,  menés  soit  du  soleil ,  soit  de  la  terre  ,  au  centre 
hypothétique  de  ce  mouvement.  Pour  arriver  à  établir  une  di^ 
tinction  si  délicate  ,  il  fallait  d'abord  être  conduit  à  la  soupçonner 
par  analogie.  Il  fallait ,  en  outre  ,  l'exactitude  toute  nouvelle  des 
observations  de  Tycho ,  et  aussi  leur  grand  nombre ,  où  l'on  put 
en  trouver  qui  s'appliquassent  justement  à  une  même  position 
absolue  de  la  planète  qui  servait  de  signal  fixe.  Le  trait  de  génie , 
c'était  d'avoir  imaginé  de  l'employer  à  un  tel  usage. 

506.  L'orbe  terrestre  étant  mieux  défini ,  Kepler  s'appuya  sur 
ses  cordes,  comme  bases,  pour  établir  des  triangles  ayant  leurs  som- 
mets à  Mars ,  d'où  il  pût  déduire  trigonométriquement ,  sans  hypo- 
thèses ,  des  distances  successives  au  centre  du  soleil ,  ainsi  que  les 
angles  compris  entre  ces  distances  dans  le  plan  de  l'orbite,  tels 
que  le  mouvement  de  l'astre  les  produit  et  les  associe  en  réalité  (^). 
Quelques-uns  de  ces  éléments  lui  avaient  été  donnés  par  les  trian- 
gulations qu'il  avait  faites  en  se  servant  de  Mars,  comme  signal , 
pour  perfectionner  la  théorie  du  mouvement  de  la  terre.  Avant  de 
les  assembler,  et  d'en  ajouter  d'autres,  il  pose  en  principe  que 
leurs  lois  naturelles  d'association  ne  doivent  sans  doute  pas  se 
rapporter  à  des  points  fictifs  vides  de  toute  matière ,  mais  .lu 
centre  du  soleil ,  comme  source  d'une  action  de  nature  magné- 
tique ,  dont  l'influence ,  s'exerçant  à  distance  sur  la  planète ,  la 
retient  autour  de  ce  centre  et  régit  sa  vitesse  de  circulation  (  **  ). 

(*)  De  slellà  Martis,  cap.  XLl  et  seq. 
(  **)  De  Stella  Martis,  cap.  XXXI V. 
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GénéraHsaiit ,  par  de  nouvelles  épreuves,  Tinsuffisance  de  Thypo- 
tbèse  circulaire  quHl  avait  entièrement  démontrée  dans  un  seul  cas, 
il  prouve  que  les  données  qu'il  a  obtenues  ,  ne  peuvent  pas  être 
rassemblées  avec  exactitude  dans  un  seul  et  même  cercle  (*),  Il 
les  étudie  alors  en  elles-mêmes^  dans  les  phases  croissantes  ainsi  que 
décroissantes  de  leurs  valeurs  ;  et,  par  une  suite  de  calculs  équi- 
valents à  une  construction  géométrique  de  ces  résultats ,  il  recon- 
naît que  Forbite  décrite   n'est  assurément  pas  un  cercle ,  mais 
une  courbe  ovale  dont  un  des  sommets  est  plus  rapproché  du 
soleil  que  le  sommet  opposé  (**).  Il  constate  que  la  marche  de  la 
planète  s'y  opère  avec  des  vitesses  continuellement  variées  selon 
ses  distances  au  soleil  ;  s'accélérant  depuis  l'aphélie  à  mesure  qu'elle 
se  rapproche  de  lui ,  et  se  ralentissant  par  une  progression  pareille 
depais  le  périhélie  jusqu'à  l'aphélie  à  mesure  qu'elle  s'en  éloigne. 
Ces  mutations  dont  Copernic  repoussait  même  l'idée  comme  indigne 
de  l'essence  des  astres ,  s'offraient ,  au  contraire ,  à  Kepler  comme 
des  conséquences  très- naturelles  de  l'action  magnétique,  variable 
avec  les  distances,  qu'il  supposait  exercée  par  le  corps  central.  Il 
chercha  pendant  bien  longtemps  quelle  pouvait  être  la  nature 
géométrique  de  cette  trajectoire  ovale.  Enfin,  après  une  multitude 
de  tentatives  variées ,  un  hasard  de  nombre  lui  fit  voir  qu'elle 
était  exactement  une  ellipse  dont  le  centre  du  soleil  occupe  un  des 
foyers ,  tandis  que  Tautre  foyer  était  le  point  d'équant  autour 
duquel  le  mouvement  angulaire  se  trouvait  sensiblement  uni- 
forme (***).  L'orbe  terrestre,  si  peu  excentrique,  s'identifia  aisé- 
ment à  cette  configuration,  qu'il  reconnut  bientôt  être  commune  à 
toutes  les  trajectoires  planétaires,  par  la  fidélité  parfaite  avec 


(*)  De  Stella  Blartis,  cap.  XLIV. 

(**)  De  Stella  Martis,  page  21 3.  —  Itaque  plane  hoc  est  :  Orhita  plane tœ 
non  est  circulas,  sed  ingrediens  ad  latera  utraque  paulatim,  itevumque  ad 
circuli  amplitudinem ,  in  perihelio  exiens,  cujusmodlfguram ,  Oi^alem  appel- 
litant, 

(^«*)  Pour  la  discussion  comparatiTe  des  distances  et  des  angles  compris 
entre  eux,  voyez  d'abord  le  chap.  LI.  Pour  lUdentification  de  Torbite avec 
une  ellipse  exacte,  v<^e9  les  ch^p.  LIX  et  suivants. 
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laquelle  les  mouvements  des  astres  qui  les  décrivent  s'y  trouvaient 
représentés.  Il  arriva  ainsi  à  remplacer  toute  la  complication  des 
épicyles  et  des  excentriques  par  ces  deux  lois  si  simples  : 

La  terre  et  toutes  les  planètes  circulent  autour  du  soleil,  dam 
des  ellipses  dont  le  centre  de  cet  astre  est  un  foyer, 

La  vitesse  de  circulation  est  telle,  que  ,  dans  chaque  ellipse  y  le 
rayon  vecteur  mené  du  soleil  à  V astre  décrit,  dans  le  plan  de  l'orbite, 
des  secteurs  dont  Vaire  superficielle  est  proportionnelle  au  temps. 

Cette  proportion  est  différente  pour  les  différentes  planètes. 
Kepler  s^était  invinciblement  persuadé  qu'elle  devait  changer  de 
Tune  à  Pautre,  suivant  quelque  relation  commune ,  analogique, 
pouvant  être  mathématiquement  exprimée.  Cette  idée  était  née 
dans  son  imagination  dès  les  premières  recherches  qu'il  tenta  sar 
le  système  du  monde.  Après  l'avoir  retournée  et  essayée  sous 
mille  formes 9  pendant  vingt-six  ans,  il  la  vit  enfin  réalisée  dans 
cette  condition  générale  : 

Les  carrés  des  temps  des  révolutions  planétaires  sont  propor- 
tionnels aux  cubes  des  demi-grands  axes  des  ellipses  parcourues. 

La  juste  admiration  de  la  postérité  a  nommé  ces  trois  relations 
phénoménales  les  lois  de  Kepler,  Toutes  les  observations  des  as- 
tronomes les  ont  depuis  confirmées.  Elles  ne  sont  pas  seulement 
des  équivalents  plus  simples ,  substitués  aux  énoncés  antérieurs, 
elles  expriment  les  conditions  vraies  et  réelles  des  mouvements. 
C'est  là  ce  qui  fait  leur  importance.  Car  c^est  en  s'appuyant  sur 
cette  réalité ,  que  Newton  est  parvenu  à  en  déduire  la  loi  de  la 
force  mécanique  universelle  par  laquelle  ces  mouvements  sont 
opérés  (*). 


{^*)  L^idée  d'attribuer  au  soleil  un  pouvoir  magnétique  qui  régit  les 
mouvements  de  la  terre  et  des  planètes  peut  avoir  été  suggérée  à  Kepler 
par  le  Traité  de  Gilbert,  De  Magnete,  publié  en  iGoo  à  Londres.  Dans  ce 
remarquable  ouvrage,  Gilbert  établit,  par  Texpérience,  que  la  terre  agit 
sur  les  aiguilles  aimantées  et  sur  les  barres  de  fer  placées  près  de  sa  bur- 
face,  comme  un  véritable  aimant  ayant  ses  pôles  propres;  et,  par  une 
extension  hypothétique,  qui  était  un  pressentiment  vague  de  la  vérité,  il 
va  jusqu^à  prétendre  qu^elle  est  retenue  aulour  du  soleil  dans  son  orbile 
rentrante,  par  Tafiection  magnétique  qu\;lle  a  pour  cet  astre.  En  traospor- 
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Reprise  du  mouvement  apparent  du  soleil  (fans  une 
ellipse  y  et  sa  représentation  exacte^  conformément 
aux  lois  de  Kepler. 

507.  L'exposé  qui  précède  m'a  paru  être  un  préliminaire  indis- 
pensable pour  préparer  et  légitimer  la  marche  que  nous  allons 
suivre.  Il  ne  serait  pas  logique  d'admettre  sans  preuve  les  propo- 
sitions de  Kepler  ;  mais,  avertis  de  leur  existence  et  de  l'impor- 
tance qui  s'y  attache,  nous  pouvons,  avec  toute  convenance, 
procéder  sans  détour  à  leur  vérification  immédiate,  sur  les  résul- 
tats d'obseiTation  que  nous  avons  préparés,  en  cherchant  avec 
quel  degré  d'exactitude  elles  s'y  adaptent.  Déjà  nous  y  avons  re- 
connu l'existence  de  la  proportionalité  des  temps,  aux  aires 
décrites  par  le  rayon  recteur.  Car  les  relations  des  mouvements 
sont  les  mêmes  quant  aux  apparences  géométriques,  soit  que  l'on 
considère  la  terre  circulant  autour  du  soleil,  comme  le  font 
Copernic  et  Kepler ,  ou  le  soleil  circulant  autour  de  la  terre , 
comme  nous  l'avons  jusqu'ici  supposé  dans  nos  calculs.  Nous 


tant  cette  affection  au  soleil ,  et  la  considérant  comme  le  lien  commun  qui 
retient  les  planètes  autour  de  lui  dans  leurs  orbites,  Kepler  cite  Gilbert  et 
s''en  autorise  {De  stellâ  Martis ,  page  176).  II  ne  tira  pas  une  des  consé- 
quences les  plus  importantes  que  cette  théorie  pouvait  lui  sugfgérer.  Il 
voyait  bien  qu^une  action  exercée  ainsi,  directement,  par  le  soleil  sur 
chaque  planète,  ne  devait  engendrer  que  des  orbites  fixes.  II  ne  savait  à 
quoi  attribuer  le  déplacement  progressif  des  nœuds  et  des  périhélies,  qu''il 
s'^cfforça  vainement  d^'expliquer  par  les  hypothèses  les  plus  bizarres  (  De 
stcUâ  Martis,  page  376).   Comment  ne  songea-t-il  point  ou  n'aperçut- il 
pas  que  deux  masses  de  fer  simultanément  attirées  par  un  môme  aimant 
acquièrent,  sous  celte  influence,  le  pouvoir  de  s'^attirer  aussi  entre  elles? 
S"!!  avait  eu  celte  idée,  ou  sUI  avait  fait  celte  observation ,  il  aurait  vu 
aussilôt  que  les  actions  magnétiques,  exercées  sur  chaque  planète  par  toutes 
les  autres,  devaient  troubler  la  fixité  des  orbites.  Mais  ce  rapprochement, 
<iui  nous  parait  si  simple,  ne  se  présenta  point  à  son  e&prit.  Au  reste ,  le 
fait  de  cette  réaction  mutuelle  des  masses  devenues  temporairement  magné- 
tiques sous  Pinfluence  d\in   même  aimnni,  ne    se  trouve  pas  non  plus 
mentionnée  dans  l'ouvraf^e  de  Gilbert  ;  du  moins  je  n"'ai  pas  réussi  à  Ty 
découvrir. 
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continuerons  provisoirement  de  suivre  ce  premier  mode  de  re- 
présentation des  phénomènes ,  qui  s'offre  d'abord  aux  yeux  ;  et , 
pour  essayer  convenablement  Thypothèse  de  la  forme  elliptique 
sur  la  courbe  solaire  que  nous  avons  iraicéefig.  20,  je  rappellerai 
ici  en  peu  de  mots  la  nature  de  Tellipse ,  ainsi  que  ses  principales 
propriétés. 

308.  L'ellipse  est  une  courbe  plane  telle ,  que  la  somme  des 
distances  d'un  quelconque  de  ses  points  à  deux  points  fixes ,  que 
l'on  nomme  fojrers  y  est  toujours  la  même.  Pour  la  décrire  prati- 
quement, d'après  ce  caractère,  on  fixe  aux  foyers  les  extrémités 
d'un  fil  que  l'on  rend  par  le  moyen  d'un  style.  On  fait  mouvoir 
ce  style  de  manière  que  le  fil  soit  toujours  tendu ,  et  la  courbe  est 
tracée  quand  il  a  fait  une  révolution  entière,  \oyezfig,  26.  La 
droite  menée  par  les  deux  foyers  et  terminée  à  la  courbe  se 
nomme  le  grand  axe  de  l'ellipse.  Le  milieu  de  cet  axe  se  norarae 
centre  :  il  est  également  éloigné  des  deux  foyers ,  et  sa  distance  à 
un  quelconque  d'entre  eux  se  nomme  V excentricité ,  parce  qu'en 
effet ,  si  les  deux  foyers  se  réunissaient  au  centre ,  l'ellipse  se 
changerait  en  une  circonférence  de  cercle ,  et  elle  n'en  diffère  qu'à 
raison  de  son  excentricité.  Enfin ,  une  droite  menée  par  le  centre, 
perpendiculairement  au  grand  axe ,  s'appelle  le  petit  axe  de  l'el- 
lipse; et  la  distance  des  extrémités  de  ce  petit  axe  aux  foyers 
se  nomme  distance  moyenne ,  parce  qu'en  effet  elle  est  moyenne 
arithmétique  entre  les  distances  apogée  et  périgée.  Dans  la  figure, 
les  points  F,  F'  sont  les  foyers  de  l'ellipse;  le  point  C  en  est  le 
centre,  AP  le  grand  axe  ;  BF  ou  BF'  la  distance  moyenne;  CE  ou 
CF'  l'excentricité. 

509.  Maintenant ,  pour  savoir  si  la  courbe  indiquée  par  les 
observations  du  soleil ,  que  nous  venons  de  calculer ,  est  réelle- 
ment et  exactement  une  ellipse ,  il  faut  prendre  l'équation  indéter- 
minée d'une  ellipse  quelconque ,  l'assujettir  à  satisfaire  à  quelques- 
unes  de  ces  observations,  et,  après  que  ses  éléments  auront  été 
déterminés  par  cette  condition ,  nous  verrons  si  elle  représente 
également  les  autres  observations,  c'est-à-dire  si  elle  donne,  pour 
la  distance  du  soleil  à  la  terre,  dans  les  différentes  longitudes,  des 
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valeurs  égales  à  celles  que  nous  avons  rapportées  dans  le  tableau 
précédent. 

Cette  recherche  peut  être  rendue  plus  facile  en  profitant  des 
indications  données  par  les  observations  elles-mêmes  relativement 
à  la  position  de  Tapogée  et  du  périgée.  H  est  visible  que  l'apogée 
doit  se  trouver  entre  les  observations  de  juin  et  de  juillet ,  qui  ^ 
dans  notre  tableau  de  la  page  4^3  9  ont  donné  les  plus  grandes 
distances  du  soleil  à  la  terre.  De  plus ,  comme  ces  valeurs  sont 
presque  égales ,  l'apogée  doit  se  trouver  à  peu  près  au  milieu  des 
longitudes  qui  s'y  rapportent.  Dans  cette  supposition ,  la  longitude 
de  ce  point  serait  i  ia*',4958 ,  et  par  conséquent  celle  du  périgée 
serait  312^*^,49^^»  puisque  ces  deux  points  sont  opposés  dans 
Tellipse.  En  effet ,  si  l'on  considère  les  observations  de  décembre 
et  de  janvier ,  qui  donnent  les  plus  petites  valeurs  de  la  distance , 
et  qui ,  par  cette  raison ,  doivent  contenir  le  périgée ,  la  moyenne 
des  longitudes  qui  s'y  rapportent  est  Sio^'jSgyS,  valeur  peu  diffé- 
rente de  celle  que  nous  venons  de  calculer. 

On  voit  donc  que  si  nous  avions  des  observations  faites  préci- 
sément vers  ces  deux  longitudes  y  les  distances  du  soleil  à  la  terre 
que  Ton  en  déduirait  seraient  précisément  les  distances  apogée  et 
périgée.  Or,  en  examinant  sous  ce  point  de  vue  le  catalogue  des 
observations  publiées  par  Maskeline,  d^où  sont  déjà  extraites 
:elles  dont  nous  venons  de  faire  usage ,  j'y  trouve  les  suivantes , 
qui  nous  conviennent  parfaitement  : 


DATES 

des 

■ 

TEMPS 

Sidérai 

LOR6ITUDB 

oinrÉKKifCB 

DIFPÉ&ERCE 

des 
longitudes. 

LOROITUDE 

DISTANCE 

observations . 

1T76. 

à 

Greenwicb. 

observée. 

des  temps- 

interméd. 

à  la  terre. 

Juin 
Juillet 

3o 
1 

h 
2,75365 

3,78236 

109,3195 
1 10,3778 

11 
10,02871 

i,o583 

109*^,8486 

1,01767 

Déccmb. 

3o 
3i 

7,76386 
7*79457 

309,6956 
310,8299 

IO,o3o7l 

1 , 1 343 

3io,a626 

0 

0,98309 
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L*arc  de  longitude  compris  entre  ces  observations  n'est  pas  en- 
core exactement  égal  à  une  demi-circonférence ,  comme  cela  de- 
vrait être ,  si  les  points  auxquels  elles  se  rapportent  étaient  exac- 
tement opposés  dans  Torbite  sur  la  même  ligne  droite  ;  mais  la 
différence  étant  fort  petite ,  et  seulement  égale  à  o<''y4i4^9  ^^^^  ^^ 
négligerons  dans  une  première  approximation.  Alors  les  distances 
données  par  ces  observations  seront  censées  être  les  distances 
apogée  et  périgée.  Leur  demi-somme  i  ,ooo38  sera  donc  la  dis- 
tance moyenne  ou  le  demi>grand  axe  de  l'ellipse  (*).  Leur  demi- 
différence  0,01729  sera  l'excentricité  ;  et,  en  divisant  ce  dernier 
nombre  par  l'autre,  on  aura  0,01728  pour  le  rapport  de  Texcen- 
tricité  au  demi-grand  axe.  Enfin ,  en  prenant  tme  moyenne  arith- 
métique entre  les  observations  de  longitude ,  on  aura  1 1  os'',o556 
pour  la  longitude  de  Tapogée  en  1 7  75,  et  par  conséquent  3 1  o'^oSSô 
pour  la  longitude  du  périgée. 

510.  Nous  n'avons  employé  ici  que  quatre  observations  pour  dé- 
terminer ces  éléments;  encore  ces  observations  ne  sont-elles  pas 
exactement  opposées  sur  Torbite.  D'ailleurs  Tapogée  et  le  périgée, 
que  nous  supposons  fixes  dans  notre  calcul ,  sont  réellement  mo- 
biles dans  le  ciel ,  comme  on  le  verra  bientôt ,  et  l'on  sent  qu'il  faot 
avoir  égard  à  ce  déplacement  dans  la  comparaison  des  observa- 
tions. Enfin  la  méthode  que  nous  venons  d'employer  pour  déter- 
miner les  distances  apogée  et  périgée  n'est  pas,  à  beaucoup  près, 
la  plus  exacte  de  toutes  celles  que  l'on  peut  employer,  et  nous  en 
donnerons  bientôt  une  autre  qui  lui  est  bien  préférable.  On  doit 
donc  regarder  ce  que  nous  venons  de  faire  ici  comme  une  simple 

{*)  On  sû  rappelle  que,  dans  tous  ces  calculs,  nous  avons  pris  poor 
unité  la  distance  du  soleil  à  la  terre,  qui  correspond  à  la  Titesse  angulain' 
moyenne  18*^,0959.  Cette  distance  diffère  un  peu  du  demi-grand  axe,  et  c^est 
pourquoi  ta  valeur  x,ooo38,  que  nous  venons  de  trouver  pour  le demigrand 
axe,  diffère  un  peu  de  Tunitc.  Nous  avions  déjà  fait  celle  remarque  dans  la 
note  de  ta  page  4^^»  <^t,  en  partant  des  valeurs  exactes  de  Texcentricité  et 
des  vitesses  diurnes,  nous  avons  trouve  que  le  demi-grand  axe  dcvaii  être 
exprime  par  1,00041  '•  nous  trouvons  ici  i,ooo38  par  les  quatre  observations 
de  Maskeline,  que  nous  avons  combinées.  La  différence  de  ces  résultats 
est  exirômomcnt  petite,  et  telle  que  les  observations  et  surtout  nos  calculs 
la  comportent. 
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approximation ,  et  l'on  peut  facilement  imaginer  qu'en  employant 
des  méthodes  plus  précises,  et,  combinant  un  plus  grand  nombre 
d'observations,  on  doit  arriver  à  des  résultats  qui  méritent  plus 
de  confiance.  En  effet,  en  employant  tous  ces  soins,  Delambre 
a  trouvé ,  pour  la  fin  de  1775 ,  le  demi-grand  axe  de  Tellipse  so- 
laire égal  à  1, 00041,  le  rapport  de  Texcentricité  au  demi-graïui 
axe  égal  à  o,  0168,  et  la  longitude  du  périgée  égale  à  3 10^% 0608. 
Ces  valeurs  diffèrent  bien  peu  de  celles  que  nous  venons  de  rap- 
porter, mais  pourtant  on  conçoit  qu'il  faut  les  employer  de  préfé- 
rence, comme  plus  exactes. 

511.  Maintenant  pour  s'assurer  que  l'orbe  solaire  est  réellement 
une  ellipse ,  et  une  ellipse  telle  que  nous  venons  de  la  déterminer, 
il  n'y  a  qu'à  chercher  par  le  calcul ,  dans  une  pareille  ellipse ,  les 
valeurs  des  distances  du  soleil  à  la  terre  pour  chacune  des  longitudes 
rapportées  dans  notre  tableau ,  et  voir  ensuite  si  ces  valeurs  s'ac- 
cordent ou  non  avec  celles  que  les  observations  nous  ont  données. 
C'est  ce  que  j'ai  fait ,  et  j'ai  rapporté  les  résultats  de  cette  compa- 
raison dans  le  tableau  suivant  {*)  : 


(  ^  )  Soient  a  le  demi-grand  axe  d^une  ellipse,  e  le  rapport  dePexcentricilé 
au  demi-grand  axe,  rie  rayon  vecteur  menéda  foyer  à  un  point  quelconque 
de  Pellipse.  Soiti»  Tangle  formé  par  lo  rayon  vecteur  avec  la  distance  pé- 
rigée^ angle  que  les  astronomes  appellent  Vanomalie,  L'équation  polaire  de 
Tellipse  entre  le  rayon  vecteur  r  et  Tangle  v  sera  [Géom,  analjt. ,  B^  édition , 
page  q6i) 

a(i  — c*) 

r  = • 

I  -+-  e  cos  V 

Pour  appliquer  ces  résultats  à  Forbe  solaire,  soient,^.  27,  T  la  terre, 
PSEA  Tellipse  solaire,  P  le  périgée,  A  Tapogée,  S  une  position  quelconque 
Itt  soleil.  L''angle  STP  sera  égal  à  v.  Maintenant,  soit  ET<?  la  ligne  des 
>quinoxes,  d'*où  Ton  compte  les  longitudes.  Dans  la  position  actuelle  de 
^orbe  solaire,  E  est  Tcquinoxe  du  printemps:  car  la  longitude  de  Papogée, 
>u  du  point  A,  est  entre  100  et  200  grades;  celle  du  périgée,  ou  du  point  P, 
;ntre  3oo  et  400  grades.  En  nommant  donc  l  la  longitude  du  soleil  comptée 
le  IVquinoxe  Edans  le  sens  ËAS',  qui  est  celui  du  mouvement  propre  de 
et  astre ,  et  désignant  par  or  la  longitude  du  périgée  comptée  du  même 
cfuinoxe,  on  aura  évidemment  ^  =  2  —  cr;  et,  en  mettant  cette  valeur  pour  »* 
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LOROITODIS 

DltrARCB* 

dédaftes 

DtfTAVrCBS 

BXCftS 

dM 

obsenratloa». 

olMarrées. 

des 
obserratlons. 

ealoalées. 

335,262/f 

0,98448 

0,98406 

■+-  0,00042 

365;8i43 

0,98950 

0,98949 

■+■  0,00001 

393,  [1520 

0,99623 

0,99585 

-h  0,00037 

42,7101 

1,00800 

I ,00845 

—  0,000^5 

00,9586 

1,01234 

1,01233 

-+-  0,00001 

96,0689 

1,01654 

I ,01680 

—  0,00026 

109,8486 

1,01767 

1,01722 

-h  0,00045 

128,9228 

1,01 658 

1,01647 

-+-  0,00011 

170,43^8 

1,01043 

i,oioo3 

-*-  0,00039 

'99j7>o4 

1,00283 

1,00286 

—  o,oooo3 

236,0076 

o,993o3 

9)99352 

—  0,00049 

264,4958 

0,98746 

0,98762 

—  0,00016 

295,5333 

0,98415 

0,98403 

-H  0,00012 

310,2626 

0,98309 

0,98349 

—   0,00040 

Les  différences  entre  les  résultats  calculés  et  les  résultats  ob- 
servés sont  si  petites  et  si  peu  régulières,  qu'on  peut  sans  crainte 


dans  Téquation  de  Pellipse,  elle  deviendra 


i-+-dC08(^ — ct) 

Diaprés  les  résullats  de  Delambre ,  que  nous  vouons  d^adopter,  on  a 

A  =  i,ooo4ï>    tf  =  0,0168,    ir  =  3io8'^,o6o8; 

ainsi ,  en  se  donnant  l,  on  aura  r  en  nombres  :  c^est  de  cette  manière  quej'ii 
calculé  les  distances  rapportées  dans  le  tableau  précédent. 

Faisons  /  =  ti  ;  r  sera  la  distance  périgée  TP ,  que  je  désignerai  par  r'. 
Cette  valeur  de  /  rend  /  —  ti  nul ,  conséquemment  cos  (  /  —  er)  égal  k-i-i. 
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en  attribuer  une  partie  aux  erreurs  des  observations.  Mais  on 
doit  aussi  en  mettre  quelque  chose  sur  le  compte  de  Thypothèse 
elliptique ,  ou  de  la  manière  dont  nous  l'avons  employée.  C'est  ce 
qui  s*éclaircira  par  la  suite.  En  attendant ,  nous  pouvons  toujours 
conclure  de  cet  accord  que  Torbe  solaire  est,  à  très-peu  près,  une 
ellipse  dont  la  terre  occupe  un  des  foyers. 

512.  Nous  avons  vu  que  la  distance  moyenne  du  soleil  à  la  terre 
étant  I,  Texcentricité  est  o,  0168.  Cette  excentricité  ne  serait  donc 
pas  de  1 7  millimètres  sur  une  ellipse  dont  le  demi-grand  axe  aurait 
1 000  millimètres  ou  i  mètre  de  longueur.  C'est  pour  cela  qu'elle 
est  si  peu  sensible  dans  la  ^g".  20  ;  mais ,  dans  le  ciel ,  où  la  distance 
moyenne  du  soleil  à  la  terre  excède  34  millions  de  lieues ,  comme 
on  le  verra  par  la  suite ,  cette  excentricité  a  plus  de  5oo  mille 
lieues  de  longueur. 

Maintenant  que  nous  connaissons  déjà,  d^une  manière -appro- 
chée ,  les  éléments  de  l'orbe  solaire ,  examinons  les  méthodes  que 
les  astronomes  emploient  pour  trouver  les  valeurs  exactes  de  ces 
éléments  avec  la  dernière  précision. 


On  aura  doue 


*'  =  — ^ =  a(\ 


(l~e). 


Faisons  maintenant  /  =  cr  =b 200?i' ;  r  sera  Ja  distance  apogée  TA,  que  je 
nomaierai  r".  Cette  valeur  de  /  rend  /  —  a  égal  à  zbaoo»'',  conséquemment 
cos {l  —  rs)  c'gal  à  —  1 .  On  aura  donc 


de  là  on  tire 


„       a{i—  e») 

1  —  e  ^  ' 


■•  "  _L_   w  '  O  /»  »•  "  »•  '  — 


résultats  conformes  aux  définitions  de  a  et  de  e  données  dans  le  texte. 
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CHAPITRE  X. 

Manière  de  déterminer  exactement  la  position  de 
r ellipse  solaire  sur  le  plan  de  récliptique.  Origine 
du  temps  moyen. 

515.  Pour  déterminer  exactement  la  position  de  l'ellipse  solaire, 
il  faut  fixer  avec  précision ,  sur  l'écliptique ,  le  lieu  de  l'apogée  et 
du  périgée.  Ces  points  sont  déjà  connus  d'une  manière  approchée, 
comme  nous  venons  de  le  voir,  d'après  les  observations  diurnes, 
parce  que  la  vitesse  angulaire  dans  Torbite  y  est  la  plus  petite  ou 
la  plus  grande.  Mais  il  peut  rester  encore  une  indétermination  d'an 
demi-jour  sur  l'instant  précis  auquel  le  soleil  y  passe.  Pour  les  ob- 
tenir plus  exactement ,  on  remarque  que  le  soleil  doit  employer 
une  demi-année  pour  aller  d'un  de  ces  points  à  l'autre  »  et  que  la 
différence  des  longitudes  de  cet  astre  y  est  de  200  grades.  La  réu- 
nion de  ces  propriétés  appartient  exclusivement  au  grand  axe 
de  l'orbe  solaire  :  car ,  si  l'on  mène  par  le  centre  de  la  terre  une 
autre  ligne  droite  qui  coupe  cette  orbite  en  deux  points ,  la  diffé- 
rence de  longitude  de  ces  deux  points  sera  bien  égale  à  200  grades; 
mais  le  temps  employé. par  le  soleil  pour  aller  de  l'un  à  l'autre 
différera  d'une  demi-révolution  tropique.  Il  sera  plus  grand,  si 
l'arc  décrit  contient  l'apogée  oii  le  mouvement  est  plus  lent; 
moindre,  s'il  contient  le  périgée  où  le  mouvement  est  plus  rapide. 

Ce  serait  un  hasard  extraordinaire  que  l'on  eût  des  observations 
qui  différassent  exactement  de  200  grades ,  et  dont  l'intervalle  fût 
précisément  une  demi-révolution  annuelle  ;  mais  lorsqu'on  a  trouvé 
les  observations  qui  satisfont  le  mieux  aux  conditions  exigées ,  on 
y  fait ,  d'après  le  mouvement  connu  du  soleil ,  les  petites  cor- 
rections nécessaires  pour  avoir  les  temps  et  les  longitudes  vé- 
ritables. Nous  donnerons  plus  loin  les  formules  nécessaires  pour 
cet  objet  (*). 

En  appliquant  ces  considérations  aux  observations  de  Maske- 

(*}  On  trouvera  ces  formules  dans  la  note  delà  page45i. 
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line^  Delambre  a  trouvé,  comme  noas  l'avons  dit^  la  longi- 
tude du  périgée  égale  à  3 1  ©•',0608  pour  la  fin  de  Tannée  1775. 
314.  Comparons  ce  résultat  à  des  observations  plus  anciennes. 
En  1690 ,  Flamsteed  avait  trouvé  la  longitude  du  périgée  égale 
à  3o8^,4^55.  Ce  point  de  l'orbite  du  soleil  s'est  donc  avancé 
de  1^,62589  en  85  ans,  ce  qui  fait  191 '',21  par  année.  La  théorie 
de  l'attraction  donne  iQi'\o668  {*)y  et  Ton  doit  la  regarder 
comme  'plus  sure  que  l'observation ,  lorsqu'il  s'agit  de  si  petites 
quantités. 

Dans  le  chapitre  IV  du  livre  III  de  VAlmageste ,  Ptolémée  rap- 
porte une  méthode  de  détermination  du  lieu  de  l'apogée  solaire 
imaginée  par  Hipparque,  par  laquelle  la  longitude  de  ce  point  se 
trouve  égale  à  65®  3o^  sexagésimales  :  cela  donne  la  longitude  du 
point  opposé  de  l'orbite  ou  du  périgée,  égale  à  ^i^^^Zo'  de  la 
même  graduation;  ce  qui,  traduit  en  graduation  décimale,  équi- 
vaut à  27  a*',  7  7  78.  Malheureusement  l'époque  précise  à  laquelle 
l'évaluation  s'applique  n'est  pas  indiquée,  Hîpparque  et  Ptolémée 
même  ayant  cru  que  la  longitude  de  ce  point  de  l'orbe  solaire 
était  invariable.  Si,  par  estime,  nous  la  rapportons  au  temps  où 
Hipparque  s'occupait  de  la  théorie  du  soleil,  i4i  ans  avatit  l'ère 
chrétienne,  comme  nous  l'avons  vu  page  io3,  le  déplacement 
aura  été  de  87^^,2830  dans  le  sens  direct,  en  1916  ans,  ce  qui  in- 
diquerait une  marche  moyenne  de  194^^57  par  année.  Mais  l'in- 
certitude de  la  date ,  et  celle  des  données  mêmes  dont  Hipparque 
a  pu  faire  usage,  rendent  ce  résultat  bien  plus  douteux  que  celui 
qui   se  déduit  des  seules  observations  modernes,  malgré  leur 
intervalle  restreint. 

L.e  grand  axe  de  l'orbe  solaire  n'est  donc  pas  fixe  dans  le  ciel. 
Il  s'avance  annuellement  de  i9i'%o668  dans  le  sens  du  mouve- 
ment du  soleil;  en  sorte  que  sa  longitude  actuelle,  comptée  à 
partir  de  l'équinoxe  vernal  de  chaque  époque ,  va  en  s'accrois- 
sant  toujours.  Les  astronomes  arabes  ont  les  premiers  constaté  ce 
mouvement  du  périgée  solaire ,  en  comparant  la  longitude  du  point 


(  *  )    Mécanique  céleste ,  tome  III. 
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OÙ  il  se  trouvait  de  leur  temps,  avec  celle  que  Ptolémée  lui  avait 
assignée  (*). 

Lorsque  le  soleil  est  revenu  au  point  de  récliptîqtie  où  le  pé- 
rigée se  trouvait  l'année  précédente,  le  périgée  actuel  s'en  est  ék»- 
gné,  et  le  soleil  doit  encore  décrire  1 91^^0668  avant  de  le  rejoin- 

.  ^  ,  .  ,  iqi'',o668.366',242264 
dre.  Le  temps  nécessaire  pour  cela  est  -^ — 7 — - — —î — -= 

ou  0^,0174469  à  raison  de  la  circonférence  entière  pour  une 
année.  A  la  vérité,  l'ellipse  solaire  ne  reste  pas  tout  à  fait  immobile 
dans  cet  intervalle ,  et  le  périgée  s'éloigne  un  peu  du  soleil  pen- 
dant que  cet  astre  le  rejoint  ;  mais  son  mouvement  est  si  lent ,  que 
l'on  peut  le  négliger  pendant  un  temps  si  court  :  et,  en  effet,  en 

i         //a    1       j'    •     *         0,017446. i9ï'%o668 
oJ, 01 7440,  ïl  ne  decnrait  que  — — ^^ — T^ïT '  quantité 

qui  est  au-dessous  de  i  centième  de  seconde  décimale.  Au  reste, 
si  l'on  voulait  en  faire  le  calcul  rigoureux,  il  .n'y  aurait  qu'à  em- 
ployer la  méthode  dont  nous  avons  fait  usage  dans  la  page  104, 
pour  trouver  la  valeur  exacte  de  l'excès  de'  l'année  sidérale  sur 
l'année  tropique. 

SIK.  Par  une  suite  nécessaire  de  ces  phénomènes,  le  soleil  em- 
ploie un  peu  plus  d'une  année  tropique  pour  revenir  à  l'apogée 


(^)  Il  est  évident  que  ce  déplacement  de  l'ellipse  solaire  a  dû  inflaersnr  le 
ealoal  des  obser? ations  par  lesquelles  nous  avons  reconnu  relllpticité  de  Tor- 
bite  du  soleil,  dans  la  page  444-  Cette  influence  était,  à  la  vérité,  fort  peu 
sensible ,  parce  que  nous  ne  cherchions  que  les  valeurs  des  rayons  vecteon 
de  Tellipse  ;  et ,  comme  ils  varient  très-peu ,  une  petite  erreur  sur  la  longi- 
tude à  laquelle  ils  répondent  ne  les  altère  pas  beaucoup.  Mais  Terreur  serait 
devenue  beaucoup  plus  sensible ,  si  nous  eussions  calenlé  la  longitude  do 
soleil  d'après  le  temps  écoulé  depuis  une  époque  donnée,  par  exemple 
depuis  Téquinoxe.  Maintenant  que  nous  connaissons  la  mobilité  de  Tel- 
lîpse  solaire,  les  observations  de  la  page  443  ont  besoin  d'être  reprises  et 
calculées  de  nouveau,  en  tenant  compte  des  corrections  que  ce  mouvement 
nécessite.  Telle  est,  en  effet,  la  marche  que  les  astronomes  ont  été  obligés 
de  suivre  ;  mais  maintenant  il  suffit  de  concevoir  la  néeessité  de  ces  ap- 
proximations successives,  et  la  manière  dont  on  lésa  pu  faire.  L'exactitude 
des  résultats  qu'elles  ont  donnés  se  vérifie  ensuite  par  la  comparaison  avec  le 
ciel,  sans  qu'il  soit  nécessaire  de  repasser  par  ces  mêmes  essais. 
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OU  au  périgée  de  son  orbite.  La  différenoe  est  égale  à  oi,  01744^' 
et  la  durée  de  la  révolution,  par  rapport  aux  absides ,  est 
365J,a4^^^4  +  ^9^^7446  ^^  365^,259710.  C'est  te  que  l'on 
nomme  la  réçolution  anomalistique ,  parce  que  Ton  appelle  ano- 
malie du  soleil  la  distance  angulaire  de  cet  astre  au  périgée  de  ion 
orbite. 

316.  Cette  période  diffère  sensiblement  de  la  révolutioil  tro- 
pique ;  c'est  donc  elle  qu'il  faut  employer  pour  reconniutre  l'op- 
position des  observations  annuelles  faites  au  périgée  et  à  l'apogée. 
On  conçoit,  en  effet,  qu'il  faut  avoir  égard  au  déplacement  du 
périgée  pendant  l'intervalle  des  observations  que  Ton  compare. 
Ces  conditions  forment  la  base  de  la  méthode  par  laquelle  on  ré- 
duit à  l'apogée  et  au  périgée  les  observations  qui  sont  faites  très- 
près  de  ces  points  (*). 

Le  mouvement  que  nous  venons  de  calculer  est  celui  du  pé* 


(*")  Les  rédactions  dont  il  s^agît  ici  se  déduisent  des  lois  suivant  les- 
quelles le  soleil  circule  dans  son  ellipse  j  lois  que  la  théorie  de  Tattraction 
a  fait  connaître ,  ou  plutôt  qn^elle  a  tirées  des  observations  et  réduites  en 
formules.  Les  résultats  en  sont  renfermés  dans  les  trois  équations  sui- 
vantes ,  qui  ont  également  Heu  pour  les  planètes,  comme  on  le  Terra  par  la 
suite,  et  que  Remploierai  comme  les  données  fondamentales  dt  proUèBM  : 

(i)  «=  —  (u— csina);  tang|(p— tj)=i/-^^.  tang^ui    r=za{t—-eco8u), 

a  est  le  demi-grand  axe  de  Tellipse ,  e  le  rapport  de  Texcentricité  au  demi- 
grand  axe,  TT  est  la  demi-eirconférenoe  dont  le  rayon  est  égal  à  r,  «r  est  la  lon- 
gitude du  périgée,  v  est  la  longitude  de  TastM  comptée  de  la  même  origine, 
et  r  est  le  rayon  vecteur  ;  Tun  et  Tantre  correspondent  au  temps  exprimé  par  /. 
Le  temps  est  compté  à  partir  du  passage  de  Pastre  an  périgée  ;  T  est  le  temps 
d^une  révolution  de  Tastre  par  rapport  à  ce  point;  enfin ,  u  est  un  angle 
auxiliaire  qui ,  sUl  était  éliminé,  réduirait  ces  trois  équations  à  deux,  entre 
le  temps  i,  la  longitude  f'  et  le  rayon  vecteur;  mais  comme  Télimination 
de  u  n^est  possible  que  par  des  séries ,  il  est  plus  simple  de  conserver  le 
système  des  trois  équations ,  et  cela  sui&ra  pour  Tobjet  que  nous  nous  pro- 
posons ici. 

Au  premier  coup  d'œil,  on  serait  tenté  de  croire  que  Péquation  qui 
donne  t  n*est  point  homogène,  parce  qu^elle  contient  Parc  &  et  eon  sinus  ; 
mais  on  remarquera  que ,  dans  ces  formules ,  le  rayon  des  Tables  est  pris 
pour  unité,  de  sorte  que  Tare  u,  son  sinus  et  la  quantité  stt  sont  toutes 

29.. 
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rigée  par  rapport  à  Téquinoxe  du  printemps  ;  et  nous  voyons  que 
sa  longitude  croît  sans  cesse.  Mais  nous  avons  vu  précédemment 
que  cet  équinoxe  a  lui-même,  sur  Técliptique,  un  mouvement 


trois  censées  «sprimées  en  parties  de  ce  même  rayon ,  ce  qai  coosenre  Tho- 
mogénéité ,  et  permet  de  traiter  .ces  quantités  comme  des  nombres  abstraits. 
£n  eifet,  sous  cette  forme  on  peut  également  tirer  les  Taleurs  de  la  longi- 
tude et  du  rayon  Tecteur  par  le  temps  ;  seulement  y  pour  les  obtenir,  il  fiiat 
donner  à  Pangle  u  des  valeurs  arbitraires,  qui  détermineront  simulta- 
nément ces  trois  variables.  Soit,  par  exemple,  u  =  o,  nos  trois  équations 
donneront 

<  =  0,     »»  =  «ï,     r  =  a(i  — tf); 

alors  la  longitude  de  Tastre  est  égale  à  celle  du  périgée ,  le  rayon  vecteor 
est  la  distance  périgée  elle-même ,  et  le  temps  est  léro.  Nous  avons  donc  en 
raison  de  dire  que  le  temps ,  dans  ces  formules ,  était  compté  à  partir  du 
passage  de  Tastre  au  périgée  de  son  orbite. 

Maintenant ,  supposez  u  égal  à  la  demi-circonférence ,  c^est-à-dire  à  tt, 
vous  aurez  alors  sin  u  =  o ,  cos  u  =  — i,  tang  \  u  infinie,  aussi  bien  qae 
tang  -i{y—^)y  par  conséquent ,  on  aura  alors 

T 

c^est-à-dire  qu^alors   la  longitude  do  Tastre  est  égale  à  celle  du  périgée 

augmentée  d^une  demi-circonférence;  Tastre  est  donc  à  Fapogée  de  Tellipse. 

En  effet,  le  rayon  vecteur  est  égal  à  la  distance  apogée;  de  plus,  le  temps 

T 
est  égal  à  —  :  ainsi ,  T  exprime  le  temps  que  Fastre  emploie  k  revenir  au 

périgée.  Cest  la  révolution  anomalistique. 

Si  le  périgée  est  fixe  par  rapport  à  Torigine  des  angles  t^  et  cr,  Tastre, 
en  revenant  au  périgée ,  revient  aussi  à  la  même  longitude.  Alors  la  révo- 
lution anomalistique  est  égale  à  la  révolution  de  Tastre,  par  rapport  à 
Torigine.  Si  le  périgée  est  mobile  relativement  à  cette  origine,  cette  éga- 
lité n^aura  plus  lieu.  Lorsque  le  mouvement  du  périgée  sera  direct ,  c'^est-à- 
dire  augmentera  sa  longitude,  T  surpassera  la  révolution  relative  à  rori- 
gine  ;  c^est  le  cas  du  soleil  quand  on  le  rapporte  à  Péquinoze.  Cela  aurait 
encore  lieu  en  comptant  ses  longitudes  à  partir  d^un  même  point  fixe  de 
Pécliptique,  puisquUl  a  un  mouvement  sidéral  direct  de  36%44  P^r  année. 
Le  contraire  arriverait  si  le  mouvement  du  périgée  était  rétrograde ,  c*est-à- 
dire  tendait  à  diminuer  sa  longitude  :  alors,  Pastre  reviendrait  au  périgée 
avant  de  revenir  à  la  même  longitude,  et  la  révolution  anomalistique  serait 
plus  courte  que  la  révolution  relative  à  Porigioe  des  angles  v  et  cr. 

Ceci  bien  compris,  nous  allons  en  faire  l'application  au  soleil.  Nous 
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rétrograde,  qui  augmente  chaque  année  les  longitudes  de  tous  les 
points  du  ciel,  de  i54",627a.  Le  déplacement  absolu  du  périgée 
par  rapport  à  un  point  fixe  de  récKptique,  ou  par  rapport  aux 


compterons  non  longitudes  suivant  la  coutume  ordinaire  des  astronomes , 
à  partir  de  Téquinoxe  moyen,  c^cst-à-dire  corrigé  de  la  natation;  par 
conséquent ,  il  faudra  attribuer  au  périgée  son  mouvement  annuel  direct 
de  i9i'',o668,  relativement  à  cette  origine.  Gomme  les  observations  que 
Ton  compare  sont  ordinairement  séparées  par  de  courts  intervalles  de  temps , 
tout  au  plus  par  un  petit  nombre  d^'années,  11  nous  suffira  de  considérer  le 
mouvement  du  périgée  comme  uniforme;  de  sorte  qu^en  nommant  (tr)  sa 
longitude  à  Tinstant  qui  est  pris  pour  origine  du  temps  <,  nous  aurons,  à 
un  instant  quelconque,  compris  dans  les  observations  que  Ton  compare , 

or  =  (cr)  -h  mf , 

m  étant  une  quantité  constante  qui  exprime  Taccrolssement  de  la  longitude 
du  périgée  pendant  Tunité  de  temps  ;  par  exemple ,  si  Ton  veut  exprimer  t 
en  jours  solaires  moyens ,  ce  qui  est  Pusage  ordinaire  des  astronomes ,  on 

aura  m  =     ^  *     ^. »  parce   qu'en   effet,   en  faisant  i  =  365j,  ^43264, 

la  longitude  du  périgée ,  relativement  au  point  équinoxial ,  doit  être 
augmentée  de  191 '',0668.  En  faisant  t  égal  à  deux  années  tropiques  ,  Taug- 
mentation  sera  double ,  et  ainsi  de  suite. 

Maintenant  il  faut  supposer  que  (cr)  n'est  point  connu  exactement,  mais 
à  peu  près,  et  seulement  assez  pour  distinguer  les  observations  qui  n'en  sont 
pas  éloignées.  On  suppose  donc  que  Ton  a  fait  de  pareilles  observations  du 
soleil  à  peu  de  distance  de  la  longitude  (cr)  ,  ou  du  périgée,  et  d'autres  peu 
distantes  de  la  longitude  7r+(cr),  on  de  Tapogée.  On  demande  de  réduire 
exactement  ces  observations  aux  longitudes  (ts)  et  9r  +  (cr) ,  et  d'en  déduire 
la  valeur  de  (cr). 

L'artifice  par  lequel  on  y  parvient  consiste  à  développer  les  longitudes 
cberchées  suivant  les  puissances  de  leur  distance  au  périgée  ou  à  l'apogée  ; 
alors  ,  leurs  valeurs  se  réduisent  à  leurs  deux  premiers  termes  ,  et  comme 
leur  intervalle  est  donné,  la  condition  d'y  satisfaire  détermine  les  correc- 
tions dont  elles  ont  besoin. 

Commençons  par  les  observations  faites  près  du  périgée  ;  alors  c  —  cr  est 
une  fort  petite  quantité  :  ainsi ,  dans  l'équation 


tangK«'-tar)=  W  ~^-  tang^u 
on  peut  substituer  le  rapport  des  arcs  |(p  —  cr).{ttàcelui  de  leurs  tan- 
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étoiles  supposées  immobiles,  est  donc  égal  à  Texcès  de  sob  mou- 
vement apparent  sur  celui  des  équinoxes,  c'est-à-dire 

i9i%o668— i54",6272=r  36",4396. 

C'est  le  mouvement  sidéral  du  périgée  solaire  :  on  voit  que  le 

gentM,  C6  qui  donne 

*  '  ¥  I  H-tf 

L«  considérstlon  de  la  petite6$e  de  m,  étant  pareillement  introduite  dans 
inéquation 

T 

r  =  — (a-«8in«), 

permet  de  substituer  l^arc  u  à  son  sinus ,  et  cette  équation  se  rédoit  à 

»  «  =  ^(l-e)u, 

ce  qui  donne 

aTTt 


tt  = 


T(.-e)' 
par  conséquent,  en  égalant  ces  deux  Teleurs  de  u. 


ont  »*/'  —  « 

(i  — e)      ^  '^  V  i-4-e 


et'en  mettant  pour  vs  sa  valeur  (cr)+in<,  on  aura  enfln 


(a) 


L        2mvi4-«    J      a7rV'-*-« 


I  est  le  temp3  écoulé  depuis  le  passage  à  la  longitude  (tr)  du  périgée.  Si 
cette  longitude  était  connue ,  t  serait  aussitôt  déterminé  par  cette  équation. 
t  doit  être  négatif  pour  les  observations  antérieures  au  passage  de  Tastre  par 
le  périgée. 

Faisons  le  même  développement  pour  les  observations  voisines  de  Papo- 
gée.  Les  longitudes  correspondantes  à  ces  observations  devront  excéder  les 
premières,  et,  à  fort  peu  près,  d'une  demi-circonférence.  Choisissons-en 
une  qui  corresponde  ainsi  à  la  longitude  p,  en  sorte  qu^en  la  nommant  <''; 
on  ait 


t»  —  w -+- îT  +  a, 
tt  étant  un  fort  petit  angle.  Dans  l'iotervalle  des  deux  observations,  la  Ion- 
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mouvement  tropique  du  périgée  excède  le  mouvement  rétrograde 
des  équînoxes^  ainsi  le  mouvement  sidéral  du  périgée  est  direct. 
La  théorie  de  l'attraction  a  fait  voir  qu'il  est  produit  par  Pattrac- 

gitude  du  périgée  aura  changé  et  sera  devenue,  par  exemple,  o';  on  aura 

dODO 

v'  —  o'  =  i*  —  o'  -+-  a  -f-  ir  ; 

et  comme  zs'  est  très-peu  différent  de  cr,  parce  que  les  observations  sont- 
faites  dans  la  même  année,  ou  à  peu  d'années  de  distance,  de  sorte  que  le 
périgée  a  très-peu  changé  dans  Fintervalle ,  on  voit  que  v'  —  u',  a  et 
v  —  u^-^K  sont  encore  de  très-petits  angles.  Or,  on  prenant,  dans  cette 
expression ,  la  valeur  de  tang  i  (v'—  «') ,  on  voit  qu^elle  est  égale  à 


tancCK**— «'-*-«) +î^]»    ^^ 


tanglC»»  — o'-f-a) 

Représentons  de  même  par  u'  la  valeur  correspondante  de  w,  et  supposons 
tt'  =  ir  +  H  ;  nous  aurons 

tang|u'  = 


tang>, 
En  substituant  ces  valeurs  dans  Téquation  fondamentale 


elle  devient 


tang  i  (v' -  ct' J  =  y  i±^.  tang  |a' , 
tang  I  «,  =  y  ^-^.Ung  i  (i- —  or' H- a)  ; 


et  comme,  par  ce  qui  vient  d'être  dit,  u,  et  v —  vt'-+-oc  sont  de  fort  petites 
quantités ,  on  peut  encore  substituer  le  rapport  des  sinus  à  celui  des  arcs , 
ce  qui  donne  

ei ,  puisque  u'  =  tt  -*-  w^ , 


u'  =  7r-4-  y-— -^.(i*  — tj'-+-a). 


Si  nous  représentons  maintenant  par  t' le  temps  qui  correspond  à  cette  ob- 
servation ,  on  aura ,  d'après  les  équations  générales , 

T 

£'=  —  ^u'  — csinu'); 

Hit 

or 

sin  u' =  sin  (tt -+- « J  =  —  sini*,, 
ou  simplement 

sin  u'  =  —  w^, 

en  substkuant  les  arcs  aux  sinus ,  ce  qui  se  peut  dans  ces  très-petits  angles , 
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tion  des  planètes  et  du  soleil  sur  la  terre.  U  est  par  conséquent 
soumis  à  des  inégalités  produites  par  le  déplacement  des  orbites 
de  ces  astres.  Mais  la  lenteur  de  ces  variations  permet  de  le  repré- 


la  valeur  de  t'  deyiendra  donc 

ou,  en  mettant  pour  xs'  sa  valeur  {a)^mt', 

.r        /nT(iWl       T       T  (I  H-  ej^  ,        .   ,_       aT  (i  H-  e)' 
L         airyi— ej        ^       37ryi_j,  onyi  —  e 

G^est  la  valeor  du  temps  t'  écoulé  depuis  le  passage  à  Tapogée  jusqu^à  Tin* 
stant  de  TobservatioD.  Cette  valeur  serait  connue  si  (tr)  était  connu. 

Mais  puisque  (or)  n^est  point  connu,  et  quUl  n^entre  que  dans  le  terme 
V  —  (cr) ,  éliminons  c  —  (u)  entre  cette  équation  et  Téquation  (a)  ;  cela  est 
facile ,  puisquUl  n'*entre  qu^au  premier  degré  dans  les  deux  équations.  Nous 
aurons  ainsi,  par  la  première, 

.._(tar)=  ! j. 

T(i-c)* 

et  substituant  dans  la  seconde,  il  viendra 


mf  ; 


l    —  —  -T-  l  > rr  -^ .  -{t  —  t)  -+-  , 


A  la  vérité,  il  entre  ici  deux  inconnues  t'  et  t;  mais  on  connaît  leur  diiTé- 
rence,  car  elle  est  égale  au  temps  écoulé  entre  les  deux  observations.  Nom- 
mons cet  intervalle  T',  on  aura  t'  =  t+T';  et  en  éliminant  t  '  par  ce  moyen, 
il  restera 


ôu  bien 


~e»)*  T(mT'  -  a) 


27r 


C'est  la  correction  de  la  première  observation  ^ faite  vers  le  périgée.  Soient  £ 
répoque  de  cette  observation  qui  est  connue ,  P  celle  du  passage  au  pé- 
rigée que  Ton  cherche ,  on  aura 

P=E~r. 

Soit  maintenant  A  Tépoquc  du  passage  de  Tastre  à  Tapogée,   on  aura 
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senter  d'une  manière  suffisamment  approchée  par  une  expression 
composée  de  deux  termes  :  Pun  proportionnel  au  temps ,  Fautre 
beaucoup  plus  petit  et  proportionnel  au  carré  du  temps.  Je  ne 
parle  ici  que  du  mouvement  sidéral.  Quand  on  rapporte  ce  mou- 
vement à  réquinoxe  mobile,  les  inégalités  de  la  précession  s*y 
introduisent  et  se  composent  avec  lui  (*}. 


T 

A  =  P  H — ,  puisque  T  est  la  réTolution  anomal istique.  Mettant  pour  P  sa 


T 

a 
valeur,  il  vient 

T 


A  =  Eh 1, 

a 


Mais  en  nommant £'  Pépoque  de  la  seconde  observation,  on  a,  par  suppo* 
sition ,  E'  =  £  +  T',  par  conséquent  £==£'  —  T\  Substituant  cette  valeur, 
il  vient 


A  =  E'-(t'-I)-/. 


Les  deux  derniers  termes  sont  donc  la  correction  de  Pépoque  £',  pour  la 
réduire  à  Papogée.  Si  Pon  veut  substituer  pour  t  sa  valeur  dans  ces  for- 
mules ,  et  que  Pon  mette  pour  a  sa  valeur  v'  —  v  —  7t ,  on  aura ,  pour  P  et  A , 
les  expressions  suivantes  : 


4e       \  a  y  4e 


un 


Ceci  suppose  que  la  première  observation  est  faite  vers  le  périgée,  et  la 
seconde  yen  Papogée  :  si  le  contraire  avait  lieu ,  et  si  la  première  obser- 
vation était  faite  vers  Papogce  et  la  seconde  vers  le  périgée,  il  faudrait  faire  e 
négatif;  car  en  faisant  cette  supposition  dans  les  équations  fondamentales  (i) 
rapportées  au  commencement  de  cette  note ,  Porigine  du  temps  et  des  arcs 
se  trouve  transportée  à  Papogée. 

An  moyen  des  réductions  précédentes ,  on  peut  faire  conspirer,  pour  la 
détermination  du  périgée  et  de  Papogée ,  un  grand  nombre  d^observations 
faites  près  de  ces  points.  Les  résultats  ainsi  obtenus  se  rectifient  encore 
simultanément  avec  tous  les  autres  éléments  de  Porbite,  parla  méthode 
des  ^nations  de  condition ,  dont  nous  parlerons  plus  loin. 

(*)  Soit  (car)  la  longitude  du  périgée  au  commencement  de  1750,  cette  lon- 
gitude étant  comptée  à  partir  de  Péquinoxe  moyen  de  cette  même  année. 
Après  un  nombre  t  d^années  juliennes ,  la  longitude  du  périgée  comptée  du 
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517.  J'ai  annoncé  que  le  soleil  éprouve ,  en  vertu  de  TattractioD 
des  planètes,  de  petites  |)efturbations  périodiques,  qui  le  font 
osciller  autour  de  son  lieu  moyen.  Par  conséquent,  si  Pon  calcu- 
lait directement  la  longitude  du  périgée,  d'après  les  longitudes  du 
soleil  vrai,  telles  que  l'observation  les  donne,  elle  serait  afTectée 
de  tout  l'effet  de  ces  petites  perturbations;  mais  on  les  corrige 
avant  d'établir  le  calcul  :  de  plus,  on  rapporte  les  observations  à 
réquinoxe  moyen,  en  faisant,  aux  longitudes  observées,  les  cor- 
rections que  la  nutation  exige.  Alors  la  longitude  du  périgée  dé- 
duite des  observations  ainsi  corrigées  est  exempte  de  ces  petites 
inégalités,  et  se  rapporte  à  sa  position  moyenne. 

J'ai  dit  aussi  que  nous  appellerons  anomalie  l'angle  formé  par 
le  rayon  vecteur  avec  la  dislance  périgée.  Je  dois  prévenir  que  les 
astronomes  ont  pendant  longtemps  compté  les  anomalies  à  partir 
de  l'apogée  de  l'orbite.  Cela  n'a  aucun  avantage  ni  aucun  incon- 
vénient pour  le  soleil  non  plus  que  pour  les  planètes.  Mais  cela 
devient  impraticable  pour  les  comètes,  qui  ont,  comme  on  le 
verra  par  la  suite,  des  orbites  si  excessivement  allongées,  qu^on 
ne  peut  les  voir  et  lès  observer  que  dans  la  partie  de  cette  orbite, 
qui  est  la  plus  voisine  du  périhélie.  Ces  motifs  ont  déterminé  l'au- 
teur de  la  Mécanique  céleste  à  compter  l'anomalie  à  partir  du  pé- 
rigée 9  et  le  Bureau  des  Longitudes  a  suivi  cet  exemple  dans  ses 
nouvelles  Tables,  ce  qui  les  rendra  uniformes  pour  tous  les  astres. 
J'ai  dû  me  conformer  à  cet  usage.  Mais  comme,  malgré  les  avan- 
tages qu'il  présente ,  il  n'est  pas  encore  généralement  adopté,  je 
préviens  le  lecteur  qu'avant  d'employer  des  anomalies  rapportées 
dans  d'autres  ouvrages  d'astronomie,  il  faut  examiner  attentive- 

méme  équinoxe  sera 

(ti) H-  r . 36'',443578 -+-<». 0^,000252  , 

et  son  mouvement  annuel  sidéral  sera 

36'',443578  H-  < .  o"  ,ooo5o4. 

t  doit  être  supposé  négatif  pour  les  années  antérieures  à  1760.  Ces  formuies 
soiit  tirées  de  la  Mécanique  céleste  y  tome  III,  page  157.  Laplacc  attribua 
à  (or)  la  valeur  3og6f,5790?  page  65. 
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meui  le  parti  que  l'autear  a  embrassé,  et  faire  ses  calculs  en 
conséquence  ;  ce  qui ,  au  reste ,  n*a  aucune  difficulté ,  une  fois 
que  la  convention  est  connue. 

SI8.  Le  moment  où  le  soleil  passe  au  périgée  de  son  orbite  est 
celui  que  les  astronomes  ont  choisi  pour  fixer  Forigine  arbitraire 
du  temps  moyen  absolu.  Voici  à  cet  égard  la  convention  qu'ils  ont 
adoptée;  je  dis  la  convention,  puisqu'ils  auraient  pu  également 
fixer  cette  origine  de  toute  autre  manière.  Quand  ils  ont  trouvé  par 
les  observations  la  longitude  moyenne  du  périgée ,  avec  toutes  les 
corrections  que  nous  avons  décrites ,  ils  la  reportent  dans  le  plan 
de  l'équateur  moyen  (*) ,  à  partir  de  Péquinoxe  moyen  du  prin- 
temps, et  d'occident  en  orient,  comme  si  c'était  une  ascension 
droite  ;  puis  ils  regardent  cette  longitude  ainsi  transposée  comme 
l'ascension  droite  du  soleil  *  moyen ,  relativement  à  Téquinoxe 
moyen ,  à  l'instant  où  le  vrai  soleil  se  trouvait  au  périgée  de  son 
orbite.  La  position  du  soleil  moyen  est  complètement  déterminée 
par  cette  construction ,  pour  l'instant  du  passage  au  périgée  ;  et 
ainsi  elle  l'est  pour  toujours,  puisque  Ton  sait  que  son  mouve- 
ment est  uniforme. 

Veut-on  calculer,  pour  cet  instant,  Tangle  horaire  moyen  du 
soleil  moyen  pour  un  lieu  déterminé ,  pour  Paris  par  exemple  ; 
il  n*y  a  qu'à  calculer  quelle  était  alors  la  distance  de  l'équinoxe 
moyen  au  méridien  moyen  de  Paris  (**),  Cette  distance  n'est  autre 
chose  que  le  temps  sidéral  moyen  converti  en  arc  :  retranchons-en 
rasoeasion  droite  du  soleil  moyen  que  nous  venons  de  déterminer, 
et  il  est  évident  que  la  différence  sera ,  pour  le  même  instant ,  la 
distance  du  soleil  moyen  au  méridien  moyen  de  Paris,  ou  son 
mgle  horaire  compté  d'orient  en  occident ,  comme  celui  du  soleil 


(**)  Par  équatew  nutyen ,  j'entends  ioi  Téquatenr  qui  correspond  au  pôle 
nojren  de  la  terre.  Ce  p6le  reste  constamment  placé  au  centre  de  la  {lelite 
sllipse  de  nutation ,  tandis  que  le  pôle  instantané  circule  sur  la  circonfé- 
*ence  de  cette  dlipse  en  entraînant  avec  lui  Téquateur  vrai. 

(**)  J'appelle  ici  méridien  moyen  celui  qui  passe  par  le  zénith  moyen  de 
['aris,  et  par  le  pôle  moyen  de^ la  terre,  pcrpendieulai rement  à  TéqnateuF 
noyen. 


1 
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vrai  (^).  Si  l*on  convertit  cet  arc  en  temps  moyen  à  raison  de 
lo  heures  moyennes  pour  i^oo^y  on  aura  Theure  moyenne  ou  k 
temps  moyen  absolu  à  l'instant  du  vrai  passage  du  soleil  au  péri- 
gée,  et  y  par  suite,  on  aura  ce  temps  pour  tous  les  instants ,  à  cause 
de  son  uniformité.  Cette  méthode  directe  et  rigoureuse  peut  se 
simplifier  beaucoup  dans  les  applications,  en  faisant  attention  que 
réquateur  et  l'équinoxe  vrai  s'écartent  toujours  extrêmement  peu 
de  réquateur  et  de  Téquinoxe  moyen. 

Pour  faire  comprendre  clairement  cette  simplification ,  je  m*ai- 
derai  d*une  figure.  Soient  donc ,  fig.  29 ,  T  T'E  l'écliptique  actuel 
d'une  époque,  TQ  l'équateur  moyen,  et  T  le  point  équinoxial 
moyen;  T'Q'  l'équateur  vrai,  et  T' le  point  équinoxial  vrai;  en 
sorte  que  les  deux  équateurs  prolongés  se  coupent  en  I  :  Fangk 
en  I  sera  la  variation  d'obliquité,  et  l'arc  T  T'  sera  la  variation  de 
longitude,  occasionnées  par  la  nutation.  Je  suppose  maintenant 
qu'à  rinstant  pour  lequel  on  veut  calculer  le  temps  moyen, 
l'arc  T'M'  soit  l'ascension  droite  vraie  du  zénith  du  lieu  où  I'od 
observe,  c'est-à-dire  le  temps  sidéral  apparent  converti  en  arc. 
Soit  de  même  TM  l'ascension  droite  moyenne  du  zénith  moyen  du 


(*)  Ce  raisonnement  est  absolument  le  même  que  celui  dont  nous  arons 
fait  usage  dans  la  page  17  du  tome  III  pour  trouTer  le  temps  sidéral,  con- 
naissant par  observation  Tangle  horaire  d^un  astre  et  son  ascension  droite. 
La  même  figure  pourra  nous  servir  ,  et  je  la  reproduis ,  pour  cette  applica- 
tion, sous  le  d9  a8.  Soient  donc,  comme  alors ,  y  Téquinoxe  moyen,  et  S 
le  soleil  moyen  à  Tinstant  du  passage  du  vrai  soleil  au  périgée.  Y  S  seia  son 
ascension  droite  moyenne,  qui  est  donnée  par  notre  construction  ,  et  égale 
&  la  longitude  du  périgée  dans  l'orbite ,  comptée  du  même  équinoxe  moyen. 
Or,  si  de  Parc  MSy,  qui  représente  le  temps  sidéral  ou  Tangle  horaire  de 
réquinoxe,  on  retranche  tS  ou  Tascension  droite  du  soleil  moyen,  la 
différence  MS  est  Pangle  horaire  du  soleil  moyen  au  même  instant.  On  con- 
naîtra donc  cet  angle  horaire.  On  sait  de  plus  que  le  soleil  moyen  décrit  sur 
réquateur  moyen  400  grades  en  10  heures  moyennes;  on  pourra  donc  déter- 
miner sa  position  sur  ce  plan  et  son  angle  horaire  pour  un  instant  queleoo* 
que.  Mais  cette  uniformité  n''a  lieu  que  relativement  à  Téquateur  et  à 
réquinoxe  moyen.  Elle  n''existerait  plus  si  Ton  voulait  employer  lei  angles 
horaires  du  soleil  moyen  avec  le  méridien  instantané  qui  est  perpendiculaire 
à  réquateur  vrai  \  et  généralement  tout  ce  qui  concerne  le  soleil  moyen  doit 
se  rapporter  aux  positions  moyennes. 
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même  lieu,  sur  Téquateur  moyen ,  en  sorte  que  TM  soit  le  temps 
sidéral  moyen  converti  en  arc.  Toutes  les  questions  que  l'on  peut 
se  proposer  relativement  au  temps  moyen  se  réduisent  à  cal- 
culer TM>  connaissant  T'M%  ou  réciproquement  à  trouver  T'M  ', 
connaissant  TM. 

Pour  y  parvenir,  on  remarquera  que ,  dans  la  nutation,  les 
pôles  et  réquateur  de  la  terre  se  déplacent  en  même  temps ,  de 
sorte  que  les  points  et  les  cercles  qui  font  partie  de  ce  système 
se  déplacent  tous  ensemble  sans  changer  leurs  positions  respec- 
tives. D'après  ce  principe ,  évident  par  lui-même ,  il  est  clair  que 
les  deux  points  M  et  M'  répondent  toujours  au  même  point  phy- 
sique de  réquateur  y  soit  vrai,  soit  moyen  ;  car,  étant  l'intersec- 
tion de  ce  plan  par  le  méridien  du  lieu  où  Ton  observe,  ils  se 
déplacent  avec  tout  le  système  des  cercles  terrestres ,  et  ne  chan- 
gent ,  par  conséquent ,  point  leur  position  respectivement  à  eux. 
Cela  revient  à  dire  que  les  points  M  et  M'  conservent  toujours  la 
même  longitude  géographique  sur  le  globe.  D'après  cela ,  les  dis- 
tances MI,  M'I  de  ces  points  au  nœud  commun  des  deux  équa- 
teurs  sont  égales  entre  elles;  c'est-à-dire  que  l'ascension  droite 
vraie  T'M',  augmentée  de  l'arc  T'I,  est  égale  à  l'ascension 
droite  moyenne  TM  augmentée  de  l'arc  TI;  ou,  en  d'autres 
termes ,  pour  avoir  l'ascension  droite  vraie  du  zénith  d'un  lieu , 
quand  on  connaît  son  ascension  droite  moyenne ,  il  faut  ajouter  à 
cette  dernière  l'excès  de  l'arc  Tl  sur  l'arc  T'I. 

Or ,  si  du  point  équinoxiai  moyen  on  mène  un  arc  de  grand 
cercle  t  T"  perpendiculaire  à  l'équateur  vrai ,  et  qui  sera  le  méri- 
dien de  Ty  il  est  facile  de  voir  qu'à  cause  de  l'extrême  petitesse 
de  l'angle  I  et  de  l'arc  TT',  qui  exprime  la  nutation  en  longi- 
tude, la  différence  des  arcs  TI9  T'I  est  à  fort  peu  près  égale  à 
l'arc  T' T"  compris  entre  le  point  équinoxiai  vrai  et  le  méridien 
de  T .  Cette  distance  T'  T"  est  réellement  l'ascension  droite  appa- 
rente de  l'équinoxe  moyen.  Ainsi ,  en  s'en  tenant  à  cette  approxi- 
mation, qui  est  toujours  suffisante,  on  voit  que  V  ascension  droite 
moyenne  du  zénith  est  égale  à  son  ascension  droite  apparente, 
moins  celle  du  point  équinoxiai  moyen.  Cette  dernière  est  bien 
facile  à  calculer;  car ,  dans  le  triangle  rectangle  T  T' T"  on  con- 


i^62  ASTRONOMIE 

naît  l'angle  T'  égal  à  Tobliquité  apparente  de  réclipdque  ,  etle 
côté  T  T'  égal  à  la  nutation  en  longitude.  Il  est  facile  de  voir  que 
Tare  cherché  y'  y"  est  égal  à  la  nutation  en  longitude  nialti- 
pliée  par  le  cosinus  de  l*obliquité  apparente  de  récliptique,  qo'on 
peut  remplacer  par  le  cosinus  de  Tobliquité  moyenne.  Dans  ces 
calculs ,  on  peut  résoudre  le  triangle  yy'yf*  comme  s'il  était 
rectiligne,  parce  que  les  trois  arcs  qui  le  composent  sont  toujours 
fort  petits  (*). 

Réciproquement,  pour  avoir  t  ascension  droite  apparente  du 
zénith  d'un  lieu,  en  supposant  connue  son  ascension  droite  moyenne , 


(*)  Conformément  &  la  notation  que  nous  avons  toujours  employée, 
raons  0  le  petit  arc  Y  T'  qui  représente  Taugmentation  opérée  dans  toutei 
les  longitudes ,  par  le  déplacement  du  point  équinoxial  sur  Pécliptiqae 
actuel.  L^angle  EtQ  on  ta  sera  Tobliquité  de  Téquateur  moyen  sur  ce  même 
plan  ,  et  Tangle  Y  Y'QS  ou  m-i-  m',  sera  Tobliqui^  analogue  de  rêquateor 
déplacé.  Ceci  convenu,  le  triangle  sphérique  y  Y' Y"  étant  rectangle  eo  Y') 
le  côté  y' y'',  adjacent  à  u  +  u',  sera  donné  en  toute  rigueur  par  la  formule 
suivante,  relative  au  troisième  cas  de  Legendre  : 

tang  Y' Y "  =  tang  9 cos  («•+-«*'); 

on  voit  par  là  que  Parc  y' Y"  ^t  du  même  ordre  de  petitesse  que  9.  Alors , 
en  substituant  le  rapport  de  ces  petits  arcs  à  celui  de  leurs  tangeatea  ,  00 
aura  explicitement 

Y'Y"  =  f  C08  (û)-i-*»') 


précisément  comme  si  le  triangle  était  rectiligne.  Mais  ceci  peut  se  simplifier 

encore  en  négligeant  les  produits  de  Tordre  9  rr^  comparativement  à  ç> ,  comme 

nous  Pavons  fait  dans  tous  les  calculs  relatifs  à  la  nutation.  Car,  avec  eette 
restriction ,  Ton  aura  seulement 

Y'Y"  =ç>  cos  (a. 

Ainsi ,  en  nommant  a  Paseension  droite  moyenne  y  M  du  sénlth  et  a'  son 
ascension  droite  vraie  Y 'M' ,  on  aura 

a'  —  rt  =  ç»  cos  ù» , 
par  conséquent , 

a  =a' —  ç?  cosu. 

Soit  ensuite  A  Pascension  droite  moyenne  du  soleil  moyen,  on  aura,  dans  h 
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il  faudrait  ajouter  à  cette  dernière  V ascension  droite  apparente  du 
point  équinoxial  moyen. 

Avec  ces  méthodes  très-amples ,  rien  n'est  plus  facile  que  de 
déterminer ,  pour  un  instant  quelconque ,  le  temps  moyen  absolu  y 
lorsque  Ton  connaît ,  pour  ce  même  lieu  et  pour  ce  même  instant, 
l'ascension  droite  moyenne  du  soleil  moyen  sur  son  équateur  et 
le  temps  sidéral  apparent.  Il  suffît  d'observer  les  règles  que  nous 
venons  d'exposer. 

division  décimale  du  jour. 

Temps  moyen  =  — —  ; 

par  conséquent,  en  mettant  pour  a  sa  valeur  , 

_,  a'  —  o cos  (à  —  A 

Temps  moyen  = ^— . 

40 

De  môme  >  en  nommant  A'  Tascension  droite  du  soleil  vrai ,  relati  rement  à 
Féquinoxe  vrai ,  on  aura 

a' A' 

Temps  vrai  =  — ; 

retranchant  ces  deux  expressions  Tune  de  Pautre,  il  vient 

rri  ^  .        A'  —  OCOS6)  —  A 

Temps  moyen  —  temps  vrai= -. 

40 

Cette  différence  du  temps  moyen  au  temps  vrai  s^appelle  Téquation  du  temps , 
En  formant  son  expression  générale  ,  elle  sert  à  trouver  l'un  de  ces  temps  ^ 
Tautre  étant  connu. 

Dans  toutes  les  relations  précédentes ,  il  faut  mettre  pour  f  sa  valeur 
numérique,  telle  que  nous  l'avons  donnée  dans  le  chapitre  sur  la  nutation. 
En  nommant,  comme  nous  Pavons  fait  alors,  N  la  longitude  du  nœud 
ascendant  de  la  lune  y  et  Lia  longitude  du  soleil  >  nous  avons  trouvé 

^  cos  u  =  —  5o'',972  sin  N  —  2'',834  sin  a  L. 

G^est  Tascension  droite  vraie  du  point  équinoxial  moyen,  de  même  que  y  Y" 
est  sa  déclinaison  vraie.  Cette  valeur  de  ^  cos  w  est  donc  celle  qu'il  faut 
employer  dans  les  formules  que  nous  venons  d'exposer. 

La  différences' — a,  que  nous  avons  cherché  à  évaluer  par  un  calcul 
direct,  au  commencement  de  cette  note ,  peut  immédiatement  se  déduire 
des  formules  générales  établies  page  401  >  lesquelles  expriment,  en  général , 
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Par  exemple,  en  discutant  un  grand  nombre  d'obsenratioiB 
du  soleil  faites  par  Maskeline,  Delambre  a  trouvé  que  le  soleil 
vrai ,  corrigé  des  petites  perturbations  qui  raffectent ,  et  ramené 
ainsi  au  mouvement  elliptique ,  a  passé  au  périgée  de  son  ellipse 
le  3o  décembre  1780 ,  à  4^9!  9449  ^^  temps  sidéral  au  méridieo 
de  Paris ,  ce  temps  étant  compté  du  méridien  supérieur  et  à  partir 
de  Péquinoxe  vrai.  La  longitude  du  périgée  rapportée  à  Téquînoxe 
moyen  était  à  cet  instant  3 10'',  1 7492  '  c'était  donc  aussi  TascensioD 


les  changements  prodails  par  la  nutation,  dans  les  deux  coordonnées  éqna- 
toriales  moyennes  a,  dy  propres  à  un  point  quelconque  du  ciel.  En  eflet,  pour 
les  appliquer  au  point  équinoxial  moyen  Y  j  il  n^  a  qn^à  y  supposer  i{  et  a 
tous  deux  nuls,  ce  qui  est  le  caractère  spécifique  de  ce  point.  Elles  don- 
neront alors 

d'  =zd -h  ^Bin  ta  y  a'  =  a-H^C08  u. 

Ces  valeurs  sont  identiques  à  celles  qui  se  déduisent  de  notre  constructioD 
actuelle.  Néanmoins  j^ai  mieux  aimé  les  former  d'abord  ainsi ,  par  voie 
directe,  pour  qu'ion  en  tU  plus  immédiatement  Tapplication.  Pavais  dit  à 
tort,  dans  Pédition  précédente,  que  les  deux  triangles  tIy'iTY'T 
avaient  toujours  leurs  côtés  fort  petits.  Cela  n'est  vrai  que  du  second ,  parce 
que  le  rapport  de  9  h  ta'  pouvant  varier  entre  toutes  limites,  dans  le 
phénomène  de  la  nutation,  les  arcs  YI9  Y'I  peuvent  prendre  toutes  sortes 
de  grandeur.  Mais  la  petitesse  absolue  de  9  et  de  &>'  assure  celle  de  leur  dif- 
férence ,  en  astreignant  Pangle  dièdre  yIy'  ou  QIQ'  à  être  du  même 
ordre  que  ces  variables.  En  effet,  si  on  le  nomme  9,  on  aura  rigourensemeat, 
comme  dans  la  page  SgS , 

sin'  jq  =  sin'  j  w'  -1-  sin  ta  sin  (w  •+■  ta')  sin*  j  f  ; 

or,  q  étant  connu,  le  triangle  sphérique  yIy",  qui  est  rectangle  en  Y'i 
donne 

.  tang  Y''I  =  tang  Ylcos  9. 

Delà  on  peut  facilement  déduire  que  la  différence  Yl  —  Y'^I  est  très-petite 
de  Tordre  sin*  1^,  c'est-à-dire  de  Tordre  des  quantités  que  Ton  néglige. 
La  prenant  donc  comme  nulle  dans  ces  conditions  d^approximation ,  si  Ton 
remplace  Tare  total  Y  "  I  par  les  deux  portions  qui  le  composent ,  'il  en 
résultera  ,  entre  les  mêmes  limites, 

yI  —  y'I=  y'Y" 
comme  je  l'ai  annoncé  dans  le  texte. 
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droite  moyenne  du  soleil  moyen  diaprés  la  définition  que  nous  en 
ayons  donnée.  Si  on  la  réduit  en  temps  décimal  en  la  divisant 
par4o,  elle  deviendra  7^,754378:  la  nutation  du  point  équi- 
noxial  moyen  en  ascension  droite ,  ou  son  ascension  droite  appa- 
rente, était  alors  —  0*^,0033 1,  ou  en  temf^,  — 0^,0000827  ;^\]e 
était  négative ,  parce  que  le  nœud  de  la  lune  se  trouvait  dans  les 
signes  ascendants  de  l'écliptique  entre  T  et  © .  Ainsi ,  en  la  retran- 
chant du  temps  sidéral  vrai  4''9ig4499  ^^'^  deviendra  additive, 
et  l'on  aura  ^^^ïq^S'J^^  pour  l'ascension  droite  moyenne  du 
eénith  rapportée  à  l'équinoxe  moyen.  Si  l'on  en  retranche  l'ascen- 
sion droite  moyenne  du  soleil  7^9754373,  en  ajoutant,  s'il  le  faut, 
10  heures  pour  rendre  la  soustraction  possible,  la  différence 
6^,4402  est  l'angle  horaire  du  soleil  moyen  à  cette  époque.  Ainsi, 
l'on  peut  dire  que  le  soleil  vrai ,  dépouillé  des  perturbations  et 
réduit  au  mouvement  elliptique,  a  passé  au  périgée  de  son  orbite 
le  29  décembre  1 780 ,  à  S^^^oi  de  temps  moyen  au  méridien  de 
Paris.  J'ai  retranché  une  unité  du  nombre  de  jout^,  parce  que 
nous  en  avons  converti  un  en  heures  pour  rendre  la  soustrac- 
tion possible. 

519.  Maintenant  que  l'origine  d'où  l'on  compte  le  temps  moyen 
nous  est  bien  connue,  revenons  aux  phénomènes  que  présente  la 
mobilité  de  l'ellipse  solaire.  Le  grand  axe  de  cette  ellipse  ayant 
un  mouvement  progressif  sur  le  plan  de  l'écliptique ,  il  a  dû ,  à 
une  certaine  époque  ,  coïncider  avec  la  ligne  des  équinoxes,  et 
dans  un  autre  temps  il  lui  a  été  perpendiculaire.  Ces  époques  sont 
faciles  à  déterminer,  puisque  nous  connaissons  par  les  observa- 
tions la  position  actuelle  de  cet  axe  et  son  mouvement  (*). 

Suivant  les  observations  de  la  Caille,  la  longitude  du  périgée, 
en  1760,  était  3o9«*',5827. 


(  *  )  Nous  avons  vu  que  le  mouvement  sidéral  du  périgée  à  partir  de 
i^So  est 

t  36'',443578-h  «".o",ooo252. 

Soil  ^'  le  mouvement  du  point  équinoxial  sur  Téquateiw  vrai,  mouvement 
dont  nous  avons  donné  Texpression  générale  page  124.  En  l'ajoutant  au  résul- 
tat précédent,   nous  aurons  le  mouvement  du  périgée  relativement  au  point 
T.    IV.  3o 
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Quand  le  grand  axe  était  perpendiculaire  à  la  ligne  des  éqû- 
noxeSi  cette  longitude  était  de  3oo>'.  La  différence  est  de 
gc,5827,  qui  à  raison  de  igi'',o668  par  an,  font  un  nombre 

d'années  égal  à  — — ^p   ou  environ  5oo  ans.  Ce  phénomène  est 

donc  arrivé  en  Tan  ia5o.  Alors  le  périgée  du  soleil  coïncidait 
avec  le  solstice  d*hiver ,  et  l'apogée  avec  le  solstice  d'été.  Voyez 
fig.  3o. 

De  même ,  quand  le ,  grand  axe  coïncidait  avec  la  ligne  des 
équinoxesi  la  longitude  du  périgée  était  de  aoo*',  fig,  3i.  De- 
puis cette  époque  jusqu'en  i75o,  il  s*est  avancé  de  iocf^y5Si2,'j, 
Le    nombre    d'années    nécessaires   pour    ce   déplacement    est 

10058270000  •  f     Of  ..  1-'  -^  i 

— 2 ±_- —  ou  environ  0735  ,  ce  qui  reporte  ce  phénomène  à 

1910D00  ' 

4000  ans  environ  avant  Tère  chrétienne.  Par  une  rencontre  assez 
singulière ,  c'est  à  peu  près  vers  ce  temps  y  selon  la  plupart  des 
chronologistes  »  que  remontent  les  premières  traces  du  séjour  de 
rhomme  sur  la  terre  ,  quoiqu'il  paraisse  d'ailleurs ,  par  un  grand 
nombre  de  preuves  physiques ,  que  la  terre  elle-même  est  beau- 
coup plus  ancienne. 

On  voit  que  le  même  phénomène  arrivera  encore  lorsque  le 
périgée  solaire  aura  atteint  400*',  c'est-à-dire  lorsqu'il  aura 
décrit  100*'  —  g(',5827,  depuis  1760;  et,  en  partant  des  résul- 
tats précédents,  on  voit  qu'il  faut  pour  cela  un  nombre  d'années 
exprimé  par  5735 — 2.5oo  ou  47^^»  ^  ^^  reporte  ce  phéno- 
mène à  l'an  6485. 

Alors  le  périgée  solaire  coïncidera  avec  Téquînoxe  du  printemps, 
au  lieu  que ,  dans  la  position  opposée,  il  a  coïncidé  avec  Téquinoxe 
d*automne.  Dans  ces  deux  cas,  la  ligne  des  solstices,  qui  est  tou- 


équinoxial  de  1760.  Si  nous  ajoutons  encore  à  ce  mouvement  la  longitude  du 
périgée  à  cette  époque,  laquelle  était  de  3o9Sr,5827i6  (a78o37'a8''aez.)> 
nous  aurons  pour  une  époque  quelconque  cette  longitude  comptée  de  ré<|ui- 
noxe  de  i75oj  ce  sera 

3096^,582716  H-  ^'  -4-  <.  36" , 443578 -f-  i'.o^oooaôa. 


jours  perpendiculaire  à  celle  des  équinoxes ,  est  parallèle  au  petit 
axe  de  l'ellipse  solaire. 

Généralement  y  on  voit  que  cette  ligne  des  solstices  ne  répond 
jamais  y  pendant  deux  années  consécutives,  aux  mêmes  points  de 
l'orbite  du  soleil.  Au  reste ,  les  résultats  précédents  ne  sont  qu'ap- 
prochés y  car  on  sent  que  l'on  obtiendrait  des  valeurs  un  peu  dif- 
férentes en  ayant  égard  à  la  variabilité  du  mouvement  du  périgée 
et  des  équinoxes ,  ce  qui  serait  facile ,  en  employant  les  expres- 
sions exactes  que  nous  avons  données  de  ces  mouvements  ;  mais 
cette  exactitude  ne  serait  pas  ici  d'une  grande  utilité. 

520.  Lorsque  le  grand  axe  AP,  fig.  3o,  est  perpendiculaire  à  la 
ligne  des  équinoxes,  cette  ligne  des  équinoxes £<?  partage  l'ellipse 
en  deux  portions  inégales ,  dont  la  plus  petite  est  située  du  côté  du 
périgée.  CSette  partie  doit  donc  être  décrite  plus  promptement 
que  l'autre ,  puisque  son  étendue  est  moindre ,  et  que  les  surfaces 
décrites  sont  proportionnelles  aux  temps.  Cette  circonstance,  jointe 
au  déplacement  du  grand  axe ,  rend  les  durées  des  quatre  saisons 
inégales  entre  elles ,  et  variables  dans  les  différents  siècles. 

Lors  de  cette  position  du  soleil,  en  i25o ,  le  périgée  coïncidait 
avec  le  solstice  d'hiver.  Alors ,  le  temps  écoulé  depuis  l'équinoxe 
du  printemps  E  jusqu'au  solstice  d'été  était  égal  à  l'intervalle  de 
ce  solstice  à  Téquinoxe  d^automne  :  le  printemps  était  donc  égal  à 
Tété,  et  l'automne  à  l'hiver. 

Du  temps  d'Hipparque,  ou  128  ans  avant  l'ère  chrétienne, 
l'apogée  était  moins  avancé  qu'en  1750  d'une  quantité  égale  à 
i9i",o668. 1878  ou  358',8823.  La  longitude  du  périgée,  à  celte 
époque,  était  donc  2738'", 7004.  L'ellipse  se  trouvait  placée,  à  peu 
près,  comme  on  le  voit  dans  lay%.  32,  et  l'angle  PTS  était  de 
sô"*',  2996.  L'intervalle  EAS'  de  l'équinoxe  du  printemps  au  solstice 
d'été  était  alors  94  jours  et  demi,  et  l'intervalle  S'^  de  ce  sol- 
stice à  l'équinoxe  d'automne  n'était  que  de  92  jours  et  demi ,  sui- 
vant les  observations  de  ce  grand  astronome.  Le  printemps  était 
alors  plus  long  que  l'été,  et  l'hiver  plus  long  que  l'automne. 

521 .  Maintenant  la  position  de  l'ellipse  est  telle  que  la  représente 
la  ^g,  33.  L'angle  PTS  était  de  io«'',538o  au  commencement  de   . 
l'année  1800,  et  les  intervalles  des  diverses  saisons,  exprimés  en 

3o. . 
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joui*s  solaires  moyens  i  avaient  les  valeurs  suivantes  : 

De  réquinoxe  du  printemps  au  solstice  d'été ,  92^,90588; 

Du  solstice  d'ét^é  à  l'équinoxe  d'automne ,  98 ,56584  ; 

De  l'équinoxe  d'automne  au  solstice  d'hiver,  89,69954; 

Du  solstice  d'hiver  à  l'équinoxe  du  printemps ,  89 ,  07 1 1  o . 

Le  printemps  est  donc  maintenant  plus  court  que  l'été,  et  l'au- 
tomne plus  long  que  l'hiver  (^). 

Tant  que  le  périgée  solaire  restera  du  côté  de  l'équateur,  où  il 
est  maintenant ,  le  printemps  et  l'été ,  pris  ensemble ,  seront  plus 
longs  que  l'automne  et  l'hiver.  Dans  ce  siècle,  la  différence  est 
d'environ  7  jours ,  comme  on  le  peut  voir  par  les  valeurs  précé- 
dentes. Ces  intervalles  deviendront  égaux  vers  l'an  6485 ,  lorsque 
le  périgée  atteindra  l'équinoxe  du  printemps  ;  ensuite  il  le  dépas- 
sera ,  et  le  printemps  et  l'été ,  pris  ensemble  ,  deviendront  plus 
courts  que  l'automne  et  l'hiver. 

588.  Ces  phénomènes  n'auraient  pas  lieu  si  le  mouvement  du 
soleil  était  circulaire  et  uniforme  ;  toutes  les  saisons  seraient  égales 
entre  elles,  et  l'on  n*y  remarquerait  jamais  aucune  différence. 
L'excentricité  de  l'orbite ,  quoique  fort  petite ,  a  donc  une  in- 
fluence sensible  sur  leur  durée.  Le  déplacement  du  grand  axe , 
quoique  très-lent ,  produit  les  variétés  observées  dans  les  diffé- 
rents siècles,  variétés  que  nous  n'apercevons  pas  pendant  la  courte 
durée  de  notre  vie,  mais  dont  les  générations  successives  éprouvent 
réellement  les  effets.  Voici  la  seconde  fois  que  nous  avons  occasion 
de  démontrer  l'application  de  l'astronomie  à  l'état  passé  du  ciel  et 
à  son  état  futur;  c'est  pourquoi  on  me  pardonnera  d'être  entré 
dans  quelques  détails  sur  ce  sujet. 


(*)  On  Terra  plus  loin,  dans  une  note,  la  manière  dont  on  a  caleulé  es 
nombres.  Il  faut  auparavant  que  nous  ayons  expliqué  la  construction  dts 
Tables  du  soleil. 
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CHAPITRE  XL 

Détermination  exacte  de  V excentricité^  d'après  les 
observations  de  Véquation  du  centre. 

525.  La  position  de  Fellipse  solaire  et  son  excentricité  sont 
connues  par  ce  qui  précède.  Si  elles  Tétaient  exactement ,  on  en 
déduirait,  par  le  calcul ,  la  marche  du  soleil. 

Mais  il  peut  rester  encore  beaucoup  d'incertitude  sur  Pexcentri- 
cité.  Nous  Favons  d'abord  conclue  de  la  comparaison  des  dia- 
mètres périgée  et  apogée ,  et  les  observations  de  ces  diamètres 
portent  sur  de  petites  quantités  affectées  de  Tirradiation  dont  on 
ne  sait  point  les  dépouiller.  D'ailleurs,  cette  méthode  ne  serait 
plus  praticable  pour  les  planètes,  dont  le  diamètre  apparent  est 
fort  petit.  Aussi ,  n'avons-nous  employé  cette  méthode  que  pour 
démontrer  l'ellipticité  du  mouvement  du  soleil  ;  et  cette  ellipticité 
une  fois  reconnue ,  nous  avons  calculé  l'excentricité  par  les  rapr- 
ports  des  vitesses  angulaires  observées  au  périgée  et  à  l'apogée. 
Mais,  pour  obtenir  cet  élément  avec  toute  la  précision  nécessaire, 
il  faut  chercher  un  résultat  sur  lequel  il  ait  une  influence  plus 
continue  et  plus  sensible.  Nous  le  trouverons  dans  les  variations 
da  mouvement  angulaire  du  soleil. 

La  loi  fondamentale  de  ce  mouvement  est  que  les  aires  décrites 
par  le  rayon  vecteur  sont  proportionnelles  au  temps.  Si  Torbite  du 
soleil  était  circulaire  et  sans  excentricité,  les  aires  égales  corres- 
pondraient à  des  angles  égaux ,  et  le  mouvement  de  cet  astre  serait 
uniforme.  Les  inégalités  périodiques  que  Ton  y  observe  sont  donc 
l'effet  nécessaire  de  Texcentricité  de  Forbite.  Elles  sont  liées  à  cette 
excentricité ,  et  leur  étendue  dépend  de  sa  grandeur.  Or,  on  peut 
les  observer  très-exactement  au  moyen  des  excellentes  horloges 
que  nous  avons  aujourd'hui  ;  on  peut  donc  espérer  de  déterminer, 
par  ce  moyen ,  l'excentricité  avec  beaucoup  plus  de  précision  que 
par  l'observation  directe. 

524.  Pour  avoir  une  idée  nette  de  ces  inégalités,  il  faut  conce- 
voir le  mouvement  du  soleil  comme  composé  d'un  mouvement. 


47  O  *  ASTKOKOMIF 

circulaire  et  uniforme ,  qui  en  fait  la  partie  principale ,  et  d'une 
correction  dépendante  de  Texcentricité  de  Tellipse,  qui  modifie 
cette  première  valeur. 

Ou,  si  Ton  veut  peindre  ces  considérations  par  la  géométrie, 
concevons  un  soleil  fictifs,  fi^,  34  9  qui  se  meuve  uaiformément 
autour  de  la  terre ,  sur  une  circonférence  dont  le  rayon  soit  égal  à 
la  distance  périgée  ;  donnons  à  cet  astre  fictif  un  mouvement 
moyen ,  égal  à  celui  du  vrai  soleil ,  en  sorte  qu'étant  p^tis  ensemble 
du  périgée  P ,  ils  y  reviennent  ensemble  après  une  révolution  en- 
tière, et  suivons-lçs  à  partir  de  ce  point.  Tandis  que  le  soleil  fictif 
se  meut  d'une  manière  uniforme ,  le  vrai  soleil  S  se  meut  d'une  ma- 
nière inégale,  en  formant,  avec  la  distance  périgée,  des  secteurs 
d'ellipse  proportionnels  au  temps.  Comme  il  a ,  en  partant,  sa  plus 
grande  vitesse,  il  devance  d'abord  le  soleil  5;  mais  son  mouvement 
se  ralentit  à  mesure  qu'il  s'éloigne  du  périgée  :  il  arrive  un  moment 
où  sa  marche  est  la  même  que  celle  du  second  soleil ,  après  quoi 
celui-ci  s'en  rapproche,  et  l'atteint  à  l'apogée  A ,  où  ils  arrivent 
en  même  temps.  Le  contraire  a  lieu  en  revenant  vers  le  périgée; 
alors  c'est  le  soleil  fictif  s  qui  devance  le  sol^  véritable  ;  mais  peu 
après,  celui-ci  augmente  de  vitesse,  en  se  rapprochant  du  périgée. 
Il  arrive  un  moment  où  leurs  marches  sont  égales;  ensuite  cdle  du 
vrai  soleil  S  s'accélérant  toujours,  il  suit  l'autre  de  plus  près,  et, 
enfin  y  les  deux  astres  se  rejoignent  au  périgée ,  où  leurs  moyens 
mouvements  tropiques  les  ramènent  en  même  temps. 

Par  conséquent ,  si  l'on  conçoit  deux  rayons  vecteurs ,  menés  à 
un  instant  quelconque  du  centre  de  la  terre  aux  deux  solei]is,  l'angle 
formé  par  ces  droites  sera  d'abord  nul  au  périgée  ;  il  augmentera 
ensuite  jusqu'à  un  certain  terme  où  il  atteindra  sa  plus  grande  va- 
leur, puis  diminuera  jusqu'à  l'apogée,  où  il  redeviendra  nul  de 
nouveau  ;  et  de  là  jusqu'au  périgée ,  il  variera  en  sens  contraire 
par  les  mêmes  degrés.  Cet  angle  est  donc  la  correction  qu'il  faut 
faire  au  mouvement  circulaire  pour  avoir  le  mouvement  elliptique 
du  soleil  :  on  le  nomme  V équation  de  V orbite,  ou  V équation  du 
rentre,  parce  que  l'on  a  coutume  d'Appeler  équation  en  astronomie, 
les  quantités  qu'il  faut  ajouter  ou  ôler  aux  résultats  moyens  pour 
les  égaler  aux  résultats  véritables. 
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SfiS.  Depuis  le  périgée  jusqu'à  Tapogée ,  l'équation  du  centre 
doit  être  ajoutée  au  moyen  mouvement  du  soleil  pour  avoir  le  mou- 
vement vrai  ;  depuis  l'apogée  jusqu'au  périgée ,  elle  en  doit  être 
retranchée.  De  plus,  il  y  a  deux  points  dans  l'orbite  où  elle  atteint 
sa  plus  grande  valeur.  Le  calcul  fait  voir  que  si  cette  valeur  est 
connue,  on  en  peut  déduire  immédiatement  l'excentricité  {*),  Or 


(  *  )  Voici  la  formule.  Soient  £  la  plus  grande  équation  du  centre,  e  Tezcen- 

trioité;  que  Ton  fasse  4.»,,  ^^ =  a,  on  aura  Tezcentricité  par  la  série 

'  e3«f,e6i977 


2     768     g83o4o     064241 iSîô 


» .  •  I 


La  quantité  a  est  toujours  une  fraction  très-petite,  principalement  pour  le 
soleil.  Si  Ton  suppose  avec  Fauteur  de  la  Mécanique  céleste,  E  =  sKr^i^og , 
au  commencement  de  i75o,  on  aura 


ce  qui donne 


-  .  a  =  0,Ol68l4- 


lia* 


Le  second  terme  -—sr  ^^t  au-dessous  de  0,000001,  et,  par  conséquent, 

700 

insensible;  on  aura  donc ,  en  se  bornant  au  premier, 

^=  o,oi68i4* 

• 

C^esi  le  résultat  adopté  par  Fauteur  de  la  Mécanique  céleste  dans  sa  Table 
des  éléments  des  planètes.  Si  Ton  voulait,  au  contraire,  déterminer  les  plus 
grandes  équations  par  Texcentricité,  il  ne  faudrait  que  retourner  la  série 
précédente,  et  Ton  aurait 

188  \ 

Ces  séries  sont  faciles  à  déduire  des  équations  du  mouvement  elliptique  que 
nous  avons  données  page  4^1  ;  il  suffît  d^exprimer  dans  ces  équations  que 
répoqae  pour  laquelle  on  calcule  est  celle  à  laquelle  le  mouvement  vrai  de 
Tastre  égale  son  mouvement  moyen.  On  trouvera  la  démonstration  de  ces 
résultats  et  de  toutes  ces  formules  relatives  à  la  plus  grande  équation  du^ 
centre,  dans  une  note  placée  à  la  fin  de  ce  chapitre. 
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il  est  facile  de  déterminer  ce  maximum  par  observation  y  comme 
on  va  le  voir. 

En  efTet,  dans  ces  points,  les  deux  soleils  se  meuvent  pendant 
quelques  instants  avec  même  vitesse.  Le  mouvement  du  vrai  soleil 
est  donc  alors  égail  à  son  moyen  mouvement  tropique,  ou  à 
1^'',  0951635.  G*est  le  caractère  auquel  on  reconnaît  Tépoque  de  la 
plus  grande  équation. 

Il  y  a  deux  points  semblables  dans  Forbite  ;  et  comme  sa  figure 
est  symétrique ,  il  est  de  toute  nécessité  qu'ils  soient  placés  symé- 
triquement de  part  et  d'autre  du  grand  axe ,  comme  dans  lay^".  34 , 
où  ils  sont  désignés  par  S  et  S'.  D^ailleurs,  avant  le  passage  du 
soleil  à  Tapogée ,  Téquation  du  centre  est  additive  au  mouvement 
moyen  ;  et  après  ce  passage,  elle  est  soustractive  :  d'où  il  suit  que, 
dans  Tun  et  l'autre  cas ,  le  soleil  vrai  est  plus  près  de  l'apogée  que 
le  soleil  fictif,  comme  le  représente  laifig»  34- 

On  voit  donc,  par  la  seule  inspection  de  cette  figure,  que  si  Ton 
pouvait  calculer  les  angles  STS',  sTs'y  leur  différence  serait  égale 
à  la  somme  des  angles  ST^,  S'T/,  ou  au  double  de  la  plus  grande 
équation  du  centre;  car  à  cause  de  la  symétrie  de  l'orbite,  les 
deux  angles  ST^ ,  S'T^'  doivent  être  égaux. 

Or,  si  l'on  représente  par  Ee  la  ligne  des  équinoxes,  l'angle 
STS'  est  facile  à  calculer.  C'est  la  différence  des  longitudes  vraies 
£TS ,  ETS'  du  soleil ,  observées  dans  les  points  de  la  plus  grande 
équation. 

L'angle  sTs^  ne  présente  pas  plus  de  difficulté.  C'est  l'angle  que 
le  soleil  aurait  décrit  en  vertu  de  son  moyen  mouvement  tropique 
pendant  le  même  intervalle  de  temps.  Il  est  égal  à  la  différence  des 
longitudes  moyennes,  en  désignant  par  cette  expression  les  lon- 
gitudes que  le  soleil  aurait  eues  à  ces  deux  époques,  s*il  avait 
marché  uniformément  depuis  son  passage  au  périgée. 

Ainsi,  lorsqu'on  a  deux  longitudes  vraies  du  soleil  observées  aux 
époques  de  la  plus  grande  équation,  Vexcès  du  moyen  mouvement 
tropique,  sur  le  mouvement  vrai  en  longitude ,  dans  le  même  in- 
tervalle, est  le  double  de  V équation  du  centre. 

526.  Dans  tout  ceci  nous  n'avons  pas  eu  égard  au  déplacement 
progressif  de  lorbc  solaire,  relativement  à  la  droite  TT  considé- 
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rée  comme  fixe.  Cependant  il  influe  sur  les  positions  du  soleil ,  par 
rapport  au  grand  axe  de  son  ellipse.  Par  Teffet  de  ce  déplacement , 
la  longitude  observée  à  la  première  époque  devient  trop  faible  ; 
et  pour  la  ramener  au  même  point  de  l'ellipse  auquel  elle  répon- 
dait d'abord ,  il  faudrait  lui  ajouter  Tare  décrit  par  le  périgée , 
pendant  l'intervalle  de  la  première  à  la  seconde  observation.  Ainsi 
Tangle  STS'  déduit  de  la  différence  des  longitudes  vraies  est  trop 
fort  de  la  même  quantité.  Mais  la  différence  des  longitudes 
moyennes  y  qui  se  calcule  d'après  le  temps  écoulé  entre  les  deux 
observations,  se  trouve  augmentée  de  la  même  manière  et  d'une 
quantité  que  l'on  peut  considérer  comme  exactement  égale  ;  puisque 
la  correction  que  l'on  devrait  y  faire,  à  raison  de  la  petite  inéga- 
lité d'ouverture  de  ces  angles,  serait  insensible  évidemment.  L'er- 
reur disparait  donc  du  résultat  final ,  qui  est  la  différence  des  deux 
précédents ,  et  tout  se  réduit  à  la  règle  très-simple  que  nous  avons 
donnée. 

327.  Par  exemple,  en  discutant  les  observations  de  Maske- 
line  pour  l'année  1755,  on  trouve  la  longitude  du  soleil  de 
i3^,g565  pour  le  2  avril,  à  0^,0897,  temps  moyen  à  Paris  (*). 
Le  soleil ,  à  cette  époque ,  était  fort  près  de  sa  plus  grande  équa- 
tion ,  circonstance  indiquée  par  son  mouvement  diurne. 

Le  3o  septembre  suivant,  à  9^99925,  la  longitude  du  soleil 
était  208^,9952  ;  il  se  trouvait  encore  fort  près  de  sa  plus  grande 
équation. 

La  différence  des  deux  longitudes  est  i95*',o387.  Pour  avoir 
celle  des  deux  époques ,  il  faut  considérer  que  du  2  avril  à  o^  au 
3o  septembre  à  10^,  il  y  a  182  jours.  La  première  observation 
est  plus  avancée  de  o'',o897  ;  la  seconde  l'est  moins  de  0^,0075 , 
ce  qui  fait  en  tout  0^,0972  ou  01,00972  à  retrancher  de  182  jours. 
Le  reste  est  181,99028  ;  c'est  l'intervalle  des  observations. 

Le  moyen  mouvement  tropique ,  correspondant 
àjcet  intervalle,  est 4^o^.  181 999028 

355,242264 

(*)  Hémoires  de  Berlin  pour  Paniiée  1786. 


474  ASTRONOMIE 

Ou i99«%3o9i 

Le  mouvement  vrai  égale i95«',o387 

La  difFéreuce  est 4*'>27o4 

Ce  qui  donne  pour  la  plus 
grande  équation  du  centre. .  • .         2('yi352 

Pour  que  ce  résultat  fût  tout  à  fait  exact,  il  faudrait  que  les 
deux  longitudes  observées ,  Teussent  été  précisément  aux  époques 
de  la  plus  grande  équation ,  ce  qui  est  peu  probable.  Mais  Terreur 
est  toujours  fort  légère ,  parce  que  vers  cette  époque ,  le  soleil  vrai 
et  le  soleil  moyen  se  suivent  à  peu  près  avec  la  même  vitesse  pen- 
dant ^intervalle  de  quelques  jours  ,  et  l'équation  du  centre  varie 
très-peu.  Cependant ,  pour  obtenir  un  résultat  plus  exact ,  on 
opère  ici  comme  dans  les  observations  du  solstice.  On  calcule , 
d*après  les  Tables,  ce  qui  manque  à  la  longitude  observée  pour 
être  celle  de  la  plus  grande  équation ,  et  c'est  ce  que  l'on  peut  ùàre 
avec  beaucoup  d'exactitude,  d'après  la  valeur  à  peu  près  connue 
de  Texcentricité.  On  calcule  également  ce  qui  manque  à  l'équa- 
tion du  centre  à  l'instant  de  l'observation  ,  pour  être  la  plus  grande 
de  l'orbite,  et  c'est  encore  ce  que  l'on  peut  faire  avec  une  très- 
grande  exactitude,  quoique  l'excentricité  ne  soit  connue  qu'à  peu 
près.  Alors ,  en  ajoutant  à  la  longitude  observée  la  réduction  de  la 
longitude,  et  de  plus  la  réduction  de  l'équation  du  centre,  on  ra- 
mène les  choses  précisément  au  même  état  que  si  l'observation  eut 
été  faite  immédiatement  dans  le  point  de  la  plus  grande  équation  ; 
et  le  calcul  établi  sur  les  observations  ainsi  réduites  devient  tout  k 
fait  rigoureux  (*). 

On  peut  même  se  dispenser  d'avoir  égard  à  la  correction  de  la 
longitude;  car,  si  l'on  transpcfrte  la  longitude  vraie  à  l'époque  de 


(*)  Pour  pouToir  calculer  la  réduction  de  la  longitude,  il  suffit  de  saToir 
calculer  Tanomalie  qui  répond  à  la  plus  grande  équation  du  centre  ;  car  cette 
anomalie  étant  ajoutée  à  la  longitude  du  périgée ,  ou  retranchée  de  cette  lon- 
gitude, donnera  les  deux  longitudes  du  soleil  qui  correspondent  aux  points 
de  la  plus  grande  équation.  Or  cette  anomalie  peut  se  développer  en  une 
fiérie  ordonnée  suivant  les  puissances  do  rexcentricité.  Soient  e  rexeentricitc 
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ia  plus  grande  équation ,  il  faudra  y  transporter  aussi  la  longitude 
moyenne ,  et  pour  cela  il  budra  lui  faire  subir  une  réduction  pa- 
reille à  celle  de  la  longitude  Traie.  Mais  non-seulement  ces  correc- 
tions sont  pareilles,  elles  sont  encore  tout  à  fait  égales,  puisque 
v^rs  l'époque  de  la  plus  grande  équation,  le  mouvement  Vrai  du 
soleil  est  égal  au  mouvement  moyen.  Ainsi,  comme  en  définitive  il 


et  ff  l^anomalie  cherchée  ;  la  formule  qui  la  donne  est, 

Pour  ]e  soleil  on  a 

€  =  0,0168. 

«Il 

Le  terme --^  e'  sera  moindre  que  0,000001 ,  et  le  terme  qui  en  résultera  dans 

la  valeur  de  p  sera  au-dessous  de  0,0001.  Si  Ton  yeut  bien  se  permettre  de 
le  négliger^  on  aura  simplement 

3e 
p-+-ioo^^-63«',66i977  -jt 

ce  qui  donne,  en  mettant  pour  e  sa  valeur 

c=:  looc^+osr^Soai  =  iooCT,8o2i  ; 

c^est  Tanomalie  du  soleil  qui  répond  à  la  plus  grande  équation  du  centre. 
Elle  est  plus  grande  que  100^,  mais  elle  en  diflpère  peu.  Pour  montrer 
qu'une  valeur  très-imparfaite  de  Pexcentricité  suffit  pour  déterminer 
répoque  de  la  plus  grande  équation  avec  une  exactitude  presque  »u  (lisante , 
employons  la  valeur  de  Pezcentricitd  que  nous  avons  déduite  plus  haut  des 
observations  de  Maskeline ,  sans  y  faire  aucune  modification  :  cette 
valeur  était  0,01738.  En  remployant  au  lieu  de  e  dans  notre  formule,  on 
trouve 

p  =  I  oùif-h  oCr,825 1 . 

Ce  résultat  diffère  déjà  bien  peu  de  celurque  donne  la  valeur  exacte  de  e; 
mais  pour  apprécier  Pinfluence  que  la  différence  peut  produire  sur  la  plus 
grande  équation  déduite  des  observations  ,  il  suffit  d^ouvrir  des  Tables  du 
soleil  ;  on  y  verra  que  2^,a3aa  de  différence  sur  Panomalie  près  de  Pépoque 
de  la  plus  grande  équation  ne  produisent  pas  oKr,ooi2  sur  Péquation  du 
centre,  et  pour  une  différence  moitié  moindre  Perreur  est  quatre  fois  plus 
petite;  la  valeur  très-imparfaite  de  Pexcentricité  que  nous  avons  trouvée 
suflisait  donc  déjà  pour  trouver  à  moins  d^une  seconde  la  plus  grande  équa- 
tion du  centre,  et,  par  suite,  pour  obtenir  exactement  Pexcentricité. 
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faudra  retrancher  rintervalle  vrai  de  Fintervalle  moyen ,  on  Toit 
que  cette  correction  commune  est  parfaitement  inutile  pour  le  ré- 
sultat, et  par  conséquent  il  faut  se  dispenser  de  la  faire. 

Ayant  la  possibilité  de  ramener  les  observations  à  Tépoqoe  de  la 
plus  grande  équation ,  on  sent  qu'il  ne  faut  pas  se  borner  à  en  em- 
ployer une  seule  9  mais  qu'il  faut  en  faire  concourir  le  pins  grand 
nombre  possible  à  la  détermination  de  cet  élément  important.  On 
réduit  ainsi  à  cette  époque  plusieurs  observations  qui  la  précèdent 
et  qui  la  suivent  de  peu  de  jours.  Toutes  ces  observations  donnent 
l'équation  du  centre,  telle  qu'on  aurait  du  Fobserver;  et  une 
moyenne  arithmétique  entre  tous  ces  résultats  fait  connaître  très- 
exactement  sa'  valeur.  C'est  à  peu  près  de  cette  manière  que  De- 
lambre  l'a  trouvée  égale  à  2»',  1 894  pour  l'année  1775.  On  en  dé- 
duit immédiatement  l'excentricité  de  o,oi68o3  à  la  même  époqne. 
528.  Les  observations  que  nous  venons  de  discuter   donnent 
lieu  à  une  remarque  intéressante.  Les  époques  qui  les  séparent 
sont  éloignées  l'une  de  l'autre  d'environ  182  jours,  c'est- àniire 
d'une  demi-année.  Il  faut  donc  que  les  rayons  vecteurs  corres- 
pondants se  trouvent  à  peu  près  en  ligne  droite  ;  et  comme  nous 
savons  d'ailleurs  qu'ils  font  des  angles  égaux  avec  le  grand  axe  de 
l'orbite,  il  faut  qu'ils  soient  à  très-peu  près  perpendiculaires  à  cet 
axe.  Ainsi  l'anomalie  qui  répond  à  la  plus  grande  équation  diffère 
peu  de  l'angle  droit.  Le  calcul  fait  voir  que  cette  circonstance  tient 
à  la  petitesse  de  l'excentricité  (*). 

529.  La  comparaison  des  observations  prouve  que  l'équation 
du  centre  diminue  à  peu  près  uniformément.  La  théorie  de  l'at- 
traction a  confirmé  cette  diminution,  et  en  a  fait  connaître  la 
valeur  plus  exactement  que  les  observations  n'auraient  pu  £ûre. 
Elle  est  de  os<',oo53  par  siècle  pour  la  plus  grande  équation ,  et  de 
là  on  peut  aisément  conclure  la  variation  correspondante  à  chaque 
point  de  l'orbite  (**)  . 

{*)  Voyez  la  note  de  la  page  précédente. 

(«*)  Nommons  (Q)  ]a  valeur  de  la  plus  grande  equaiion  da  centre  au 
icr  janvier  1760 ,  et  Q  sa  valeur  pour  toute  antre  époque  séparée  de  celle-là 
par  un  nombre-H  /  d\^nnécs  juliennes  moyennes  ,  t  devant  être  fait  positif , 
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530.  Ge  phénomène  suppose  une  diminution  analogue  dans 
l'excentricité  de  Torbe  solaire ,  car  ces  deux  quantités  sont  liées 
entre  elles,  et  elles  doivent  croître  et  décroître  en  même  temps , 
puisque  si  Texcentricité  était  nulle ,  l'équation  du  centre  serait 
nulle  aussi.  La  théorie,  en  montrant  cette  dépendance,  a  fait 
connaître  la  diminution  correspondante  de  Pexcentricité.  Elle  est 
deo,oooo4i66i2  par  siècle  (^),  le  demi-grand  axe,  ou  la  distance 
moyenne  étant  prise  pour  unité.  C*est  environ  i4i6  lieues  en 
loo  ans,  ou  i4  lieues  par  année,  en  n'évaluant  qu'à  34oooooo  de 
lieues  la  distance  moyenne  du  soleil  à  la  terre.  On  voit  que  des 
fractions  qui  paraissent  presque  insensibles  dans  le  ciel ,  deviennent 


après  1760,  et  négatif  aupara?ant.  Selon  la  Mécanique  céleste,  tome  III , 
page  167  y  Texpression  générale  de  Q  sera 

Q=  (Q)  — .  f .o'',53(Mi94  —  £'.0 '',0000a  10474; 

désignons,  comme  précédemment,  par  e  le  rapport  de  Texcentricité  de 
Tellipse  solaire  à  son  demi-grand  axe.  On  Terra,  dans  la  note,  annexée  au 
présent  chapitre ,  que  Pexpression  générale  de  Q  en  e  a  pour  ^terme  prin- 
cipal aR«,  R  étant  le  rayon  du  cercle  réduit  en  secondes  d^arc.  La  quantité 
variable  annexée  ici  à  (Q)  exprime  la  diminution  qui  s^opère  dans  ce  terme 
aRe,  après  le  nombre  d^années  +  t,  comptées  depuis  1750.  Les  autres  puis- 
sances dee,  qui  entrent  dans  Q,  y  composent  des  quantités  trop  petites 
pour  que  leur  yariation  propre  puisse  devenir  sensible  aux  époques  les 
plus  distantes  auxquelles  la  formule  puisse  être  appliquée. 

{*)  On  peut  facilement  la  calculer  par  les  formules  de  la  page  471  ;  car 
la  dinûantion  séculaire  de  la  plus  grande  équation  du  centre  étant 
osr,oo53oa!24>  en  n'ayant  égard  qu'à  son  premier  terme,  la  diminution  cor- 
respondante de  Fexcentricité  est 

1  o,oo53o2a4 

2  63,661977 

ou 

0,0000416437. 

Si  Ton  veut  avoir  égard  aux  deux  termes  qui  composent  la  variation  com- 
plète du  produit  aRe,  dans  la  page  citée,  nommons  +  r  le  nombre  de 
siècles  postérieurs  à  1750,  pour  lequel  on  veut  la  calculer,  n  devant  être 
supposé  négatif  pour  les  siècles  antérieurs.  On  aura  alors  £  =  +  loon;  et 
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très-considérables  quand  nous  les  rapportons  à  nos  mesures  or- 
dinaires et  usuelles. 

551.  Si  cette  diminution  était  toujours  progressive,  TeUipse 
solaire  se  changerait  à  la  longue  en  une  circonférence  de  cercle;  et 
par  suite  y  l'excentricité  décroissant  toujours,  la  terre ,  après  un 
grand  nombre  de  siècles,  tomberait  enfin  sur  le  soleil.  Mais  la 
théorie  de  Tattracdon  a  prouvé  que  les  variations  de  l'excentricité 
et  de  réquation  du  centre  sont  périodiques;  en  sorte  qu'après 


^^mm^ 


la  variation  correBpondante  de  e  sera 

53'',oaa4        o">^io&nl    , 

R  devantètre  ici  exprimé  en  secondes  de  le  graduation  décimale ,  on  aura 

IogR  =  5,8o388oi, 

et  ta  variation  de  e,  exprimée  en  parties  du  demi-grand  axe  de  Pellipse, 
comme  ^excentricité  elle-même,  se  trouvera  être 

—  0,00004  i6457«  >»  —  0,00000  oi653i.  n*. 

La  valeur  absolue  de  e  en  1760  est,  selon  la  Mécanique  céleste,  0,01681 3^. 

£n  y  ajoutant  la  variation  précédente,  on  Pobtiendra  pour  toute  aatrc 
époque ,  qui  ne  sera  pas  trop  distante  pour  que  la  formule  théorique  puisse 
y  être  appliquée. 

Prenons  comme  exemple  celle  de  141  ans  avant  l'ère  chrétienne ,  où 
Ton  peut  présumer  qu*Hipparque  s^occupait  de  la  théorie  du  soleil.  On 
aura  alors  n  =  ^  18,91;  et  la  variation  correspondante  de  e  se  trouvera 

^''® -4-0,00078837 

Ajoutantceciàlavaleurdee  en  1760 o,oifi8i3g3 

On  aura  pour  Texcentricité  à  cette  ancienne  époque.  .  .  .  0,01754232 

Les  observations  d'Hipparque,  calculées  aussi  dans  l'orbite    elliptique, 

donnent ,  comme  on  le  verra  plus  loin q  0206006 

La  différence  de  ces  deux  évaluations  doit  être  attribuée,  en  partie,  à  la 
nature  fort  incertaine  des  données  employées  par  l'astronome  grec,  nuls  il 
se  pourrait  bien  aussi  que  la  formule  théorique  ne  fût  pas  assex  sûre  pour 
être  étendue  à  un  temps  si  éloigné.  Cette  épreuve  confirme  toutefois  le 
décroissement  prograssif  de  l'exeentrieité  que  la  théorie  indique  j  et  ou 
le  vérifie  bien  plus  évidemment  par  sa  réaction  sur  le  mouvement  moyen  de 
la  lune,  comme  on  le  verra  dans  la  suite  de  cet  ouvrage. 
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avoir  diminué  jusqu'à  un  certain  terme,  pendant  beaucoup  de 
siècles,  Texcentricité  croîtra  de  nouveau,  en  reprenant  succes- 
sivement les  mêmes  valeurs.  Elle  oscillera  ainsi  dans  des  limites 
dont  Tamplitude  n'est  pas  encore  bien  connue ,  mais  que  l'on  sait 
pourtant  devoir  être  fort  resserrée  ;  et  les  choses  se  maintien- 
dront ainsi  éternellement ,  à  moins  que  quelque  cause  extérieure 
et  inconnue  ne  vienne  changer  Fétat  actuel  du  système  du  monde , 
et  modifier  les  lois  que  nous  y  observons.  Nous  verrons  plus  loin 
que  ces  variations  réagissent  sur  le  moyen  mouvement  de  la  lune, 
qui  s'accélère  quand  l'excentricité  de  l'orbe  terrestre  diminue,  et  se 
ralentit  quand  elle  augmente.  La  phase  de  diminution  dans 
laquelle  elle  se  trouve,  depuis  bien  des  siècles,  se  manifeste  ainsi, 
quand  on  veut  employer  le  moyen  mouvement  actuel  de  la  lune 
pour  remonter  aux  anciennes  éclipses  observées  par  les  Chai- 
déens ,  et  que  Ptolémée  nous  a  transmises.  Car  ce  calcul  reporte 
trop  la  lune  en  arrière  pour  qu'elle  pût  éclipser  le  soleil  aux  dates 
assignées ,  si  l'on  n'y  faisait  une  correction. 


48o  ASTRONOMIE 


NOTE 

Sur  les  rapports  de  Vexcentricité  ai^ec  la  plus  grande 

équation  du  centre. 

J^ai  promis  de  démontrer  les  séries  qui  donnent  la  plus  grande  équation 
du  centre  par  rezœntricité,  ou  réciproquement,  Pexcentricité  par  ia  plus 
grande  équation  du  centre.  Je  le  ferai  d^autant  plus  yoIod tiers,  que  l'oo  n^a, 
jusqu^à  présent  y  donné  la  démonstration  de  ces  formules  que  par  le  eslcul 
différentiel ,  ce  qui  les  met  hors  de  la  portée  des  Éléments. 

Pour  cela,  il  faut  partir  de  cette  condition  fondamentale,  qu^à  Tépoque 
de  la  plus  grande  équation  du  centre,  le  mouvement  vrai  du  soleil  égde 
son  mouvement  moyen.  Cherchons  donc  l'expression  du  mouvement  vrai 
dans  un  point  quelconque  de  Fellipse ,  et  tâchons  d'y  introduire  cette 
condition. 

A  cet  effet,  rappelons-nous  le  principe  des  aires.  Soient  r  le  rayon  veeteuf 
du  aoletl  à  un  point  quelconque  de  son  ellipse,  et  a.  le  petit  mouvement 
angulaire  de  ce  rayon  vecteur  dans  un  temps  très-court,  par  exemple  dans 
une  seconde  de  temps.  Le  petit  secteur  elliptique  ainsi  décrit  sera,  à  fort  peu 

près,  exprimé  par  — — ,  et  cette  expression  sera  d'autant  plus  exacte,  qae  a. 

sera  moindre;  en  sorte  qu'en  diminuant  a  de  plus  en  plus,  nous  poumons 
rendre  l'erreur  moindre  qu'une  quantité  quelconque  donnée.  Or  nous  avons 
trouvé ,  par  les  observations  ,  que  les  surfaces  des  secteurs  ellîptiqaes 
sont  proportionnelles  aux  temps  employés  à  les  décrire  \  c'est  une  des  lois 
fondamentales  du  mouvement  du  soleil.  Par  conséquent,  si  nous  appe- 
lons S  la  surface  totale  de  l'ellipse,  T  le  temps  employé  pour  la  décrire ,  et 

t  le  temps  employé  à  décrire  le  petit  secteur  —  ,  cette  proportionnalité 

nous  donnera 

r'a  '     «  ,         ^  aSi 

■^  =  .ji  ;         Paf  conséquent         a  =  ^. 

Mais ,  en  nommant  a  le  demi-grand  axe  de  l'ellipse ,  e  le  rapport  de  Texcen- 
tricité  au  demi-grand  axe,  on  démontre ,  dans  les  Éléments ,  que  la  surface 

de  Tellipse  est  égale  à  Tra^i  —  ^S  ^  éiàXki  la  demi-circonférence  dont  le 
rayon  est  l'unité  (voyez  Géométrie  analytique,  8®  édition,  page  267).  Ainsi, 
en  substituant  cette  valeur  au  lieu  de  S ,  nous  aurons 

«.  est  le  mouvement  angulaire  vrai  du  soleil  pendant  le  temps  /.  Si  cet  astre 
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se  mouvait  uniformément,  son  mouvemunt  angulaire  serait  simplement  pro- 
portionnel au  temps  t  ;  et  en  le  nommant  t^,  on  aurait  alors 


Nous  avons  vu  que  ces  deux  raouTements  doivent  être  égaux  à  Pépoque  de  la 
plus  grande  équation  du  centre  ;  on  a  donc  alors 

ou,  en  supprimant  les  diyiseurs  communs , 


et ,  par  conséquent , 

C'est  Ixi  valeur  du  rayon  vecteur  correspondant  à  la  plus  grande  équation  du 
centre.  Puisque  t  a  disparu,  nous  pouvons  lui  supposer  telle  valeur  que 
nous  voudrons;  le  résultat  sera  le  même.  Nous  le  supposerons  si  petit,  que 

Terreur  de  Tévaluation  du  secteur  elliptique,  par  Texpression  ,  soit 

moindre  que  toute  quantité  donnée,  et  le  résultat  sera  encore  le  même;  mais 
alors  il  s''ensuit  que  la  condition  à  laquelle  nous  venons  de  parvenir  pour  r 
n'est  pas  seulement  approchée ,  elle  est  rigoureusement  exacte. 

Il  ne  reste  plus  qu'à  IHntroduire  dans  les  formules  qui  donnent  le  temps 
et  Tanomalie.  Ces  formules  sont 

/i   1   e 
(i)     nt=su—esinu,     r=a(i  — ecosa),     tang^t'=Y .tang^^u. 

Ce  sont  celles  que  j'ai  déjà  données  dans  la  page  45 1  ;  je  n'y  ai  fait  d'autre 

cbangemcnt  que  celui  de  supposer,  pour  plus  de  simplicité,  7=-  =  n,  et  de 

faire  tj  =  o,  ce  qui  revient  à  compter  la  longitude  i>  du  périgée.  II  est  vi> 
sible  que  nt  est  le  moyen  mouvement  du  soleil  depuis  le  périgée  ;  c'est ,  par 
conséquent ,  son  anomalie  moyenne,  v  est  son  anomalie  vraie ,  et  la  diffé- 
rence V — nt  est  l'équation  du  centre,  que  nous  nommerons  généralement  Q , 
pour  un  point  quelconque  de  l'orbite. 

Comme  l'équation  de  Tellipse  entre  /*  et  c  est 

i-h  e  cos  V 
en  égalant  cette  valeur  de  r  à  son  expression  en  fonction  de  «  ^  on  aura 

I  —  e  cos  u  = • 

i-Hecos>' 

T.   IV.  3l 
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Cette  équatidB  n^est  quVne  transformation  de  la  dernière  des  éqàations  (i), 
comme  il  est  facile  de  s'en  assurer  ;  mais  elle  nous  sera  plus  commode  pour 
Tobjet  que  nous  nous  proposons ,  et  nous  remploierons  de  préférence. 
Si ,  dans  ces  équations ,  entre  r  et  u,  entre  r  et  p,  on  introduit  la  râleur 

r-=:.a  (i  —  e')**,  qui  a  lieu  lors  de  la  plus  grande  équation  du  centre,  on  en 

tire 

1  ± 

I  -h  e  cos  >>  =  (i  —  e*)*,       I  —  e  ces  u  =  (i  —  c')*, 

par  conséquent 

(a)  cos  v  = i '—  9  cos  u  = i i-  • 


e 


Ces  équations,  développées  en  séries  par  la  formule  du  binôme  de  Newtoo, 
donneront  les  angles  u  et  c  en  fonction  de  Texcentricité  ;  ensuite  on  en  dé- 
duira nt  en  fonction  de  la  même  quantité,  et  la  différence  v  —  lU  sera  laplni 
grande  équation  du  centre. 

Si  Ton  développe  les  seconds  membres  des  équations  (2)  en  séries  par  la 
formule  du  binôme ,  on  voit  que  le  terme  indépendant  de  Pexcentrieité  t 
disparaîtra,  et  les  termes  restants  étant  divisés  par  e,  les  valeurs  de  cos i' 
et  de  cos  M  seront  de  Tordre  de  Pexcentricité^  c'est-à-dire  fort  petites.  De 
plus,  la  première  sera  négative,  la  seconde  positive ,  c'est-à-dire  que  inséra 
plus  grand  et  u  moindre  qu'un  angle  droit.  Faisons  donc,  pour  plus  de  sim- 
plicité, 

V  =  100^  -h  p',      a  =  ioo«T  —  tt', 

les  équations  (a)  deviendront 


I 


sin  w'  = i i- 1  sin  u'  = ^^ - 


e 


et  comme  l'excentricité  e  est  fort  petite,  on  voit  que  les  angles  v'ets'  se- 
ront fort  petits  du  même  ordre.  Si  l'on  effectue  le  développement  des  seconds 
membres  en  se  bornant  aux  termes  affectés  des  deux  premières  puissances 
de  e ,  qui  sont  les  plus  sensibles,  on  aura 

sinp  =:|,e-t-^.e',      sinu'  =  J.e-h^.e*. 

Maintenant  il  faut  savoir  que  la  valeur  d'un  petit  angle  ee  peut  toujoors  se 
développer  en  série  suivant  les  puissances  de  son  sinus,  et  les  deux  premien 
termes  de  cette  série,  qui  nous  suffiront  dans  le  cas  actuel,  sont 

^  =  8ina -i-i'Sin'a,     ou     a  =  R(sina  +  i.sin*«).  , 

R  est  le  rayon  qui  avait  été  pris  pour  unité  dans  les  formules  analytiques, 
et  qui  se  trouve  ici  reproduit  sous  sa  désignation  particulière,  afin  de  donner 
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la  facilité  d'exprimer  Tare  a  en  parties  d'une  autre  unité.  Par  exemple, 
si  Ton  veut  exprimer  a  en  secondes  décimales,  il  faudra  exprimer  aussi  R 
de  la  même  manière  ;  car  les  autres  termes  de  Péquation  étant  des  nombres 

abstraits ,  1!  faut  que  le  rapport  77  soit  aussi  un  nombre  abstrait.  On  aura 

MX 

ainsi  R  =  6366 19'', 77;  c'est  la  valeur  du  rayon  en  secondes  décimales. 
En  appliquant  ce  développement  aux  expressions  de  sin  v'  et  de  sîn  u',  et 
nouB  bornant  toujours  aux  troisièmes  puissances  de  e,  nous  aurons 

..'  =  R(îe-h^e'),       a'  =  R(ie-i-Jfte«). 

Maintenant,  puisque  l'équation  du  centre  est  m  —  nt,  en  mettant  pour  t>  eiu 
leurs  valeurs  lOOKC  4.  t,'^  ioo«t  —  u',  et  désignant,  pour  plus  de  simplicité  , 
t>  —  nt  par  Q,  on  aura 

Q  =  i»'  H-  u'-h  e  cos  u'  ; 

mais  ici ,  comme  les  angles  m'  et  u'  sont  exprimés  en  secondes ,  et  non  plus 
en  parties  du  rayon  pris  pour  unité ,  il  faut  faire  subir  le  même  changement 
au  terme  ecosu',  qui  se  trouve  encore  ainsi  exprimé,  c'est-à-dire  qu'il  faut 
le  multiplier  par  le  rayon  réduit  en  secondes ,  et  écrire 

Q  =  p'-j-  u'-hR.ff  cosu', 
ou  bien 

Q  =  p' H- tt' H- Rc  —  aRc  sin*  i  »'. 

Le  terme  sin  |  u'  sera  de  l'ordre  e  ;  par  conséquent  son  carré  sera  de  l'ordre  e*, 
et  comme  il  se  trouve  déjà  multiplié  par  e  dans  la  formule,  on  voit  que ,  dans 
la  valeur  de  sin  u',  on  peut  se  borner  à  la  première  puissance  de  e,  c'est-à- 
dire  prendre  8in|u'  =  ^sinu'  =  je;  alors ,  en  substituant  dans  (Q)  cette 
valeur  et  celles  de  t»'  et  de  u'  trouvées  plus  haut,  il  vient 

Q  =  R(2e-h/jîf.c«). 

Si  l'on  voulait  en  tirer  e  par  le  retour  des  suites,   en  faisant  b  =  ^'  ^" 

aurait  d'abord 

e  —  -ja  —  jjxe  , 

et  en  substituant,  dans  le  secoi^d  terme,  \a.  au  lieu  dee^  ce  qui  borne  le 
développement  aux  troisièmes  puissances,  il  vient 

Ce  sont  les  deux  premiers  termes  de  la  série  rapportée  dans  la  note  de  la 
page  471. 

Si  l'on  voulait  trouver  la  valeur  de  nt  qui  répond  à  Tépoque  de  la  plus 
grande  équation  du  centre,  il  suffirait  de  remarquer  que  l'on  a ,  en  général, 
Q  =nf  —  nt]  par  conséquent  nt=zu  —  Q,  et  les  valeurs  précédentes  de  v  et 

3i.. 


484 

ASTRONOMIE 

de  Q  donneraient 

m  = 

-  ioofr_R(«.e-+-^e» 

' •  •  •  j. 

JusquHci  nous  n^avons  considéré  que  la  plus  grande  équation  du  centre; 
roaitf  en  partant  des  équations  fondamentales  du  mouvement  elliptique, 
données  au  commencement  de  cette  note,  et  réduisant  ces  équations  eo 
séries  ordonnées  suivant  les  puissances  de  Tcxcentricité,  on  peut  en  déduire 
généralement  la  valeur  de  c — nt,  ou  Téquatiop  du  centre  qui  convient  à 
chaque  valeur  de  /.  On  trouve  ainsi  la  formule  suivante,  dont  la  démonstra- 
tion doit  être  renvoyée  à  la  Mécanique  céleste: 

p  —  nr  =  R  (ae  —  |e')  sin  n/  -h  R  (jc*  —  {^e*)  sln  nnt  -h  ... 

Les  divers  coefficients  de  cette  formule  ne  sont  qn^approcbés ,  car  chacun 
d^eux  doit  contenir  une  infinité  de  termes  ;  mais  ceux  que  nous  avons  rap- 
|)ortés  suffiront  presque  toujours.  Dans  les  nouvelles  Tables  publiées  parle 
Bureau  des  Longitudes ,  on  trouve  la  même  formule  développée ,  par 
M.  Oriani,  jusqu^aux  douzièmes  puissances  de  Pexcentricité. 
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ADDITION  AU  CHAPITRE  XL 

Sur  les  lois  du  mous^ement  de  circulation  dans  V ellipse 
et  dans  V excentrique  des  anciens. 

359.  L'expression  de  p  —  nt^  rapportée  à  la  fin  de  la  note  pré- 
cédente, donne  évidemment  aussi  celle  de  V anomalie  vraie  p, 
comptée  dans  le  sens  dn  mouvement  de  l'astre ,  à  partir  du  pé- 
rigée de  l'ellipse,  oii  elle  commence  avec  le  temps  t.  Les  mêmes 
équations  fondamentales  (i),  page  4^1 ,  qui  ont  fourni  ce  déve- 
loppement, donnent  aussi  celui  du  rayon  vecteur  focal  r,  ordonné 
pareillement  suivant  les  puissances  de  e.  Comme  ces  résultats 
rendent  toutes  les  phases  du  mouvement  de  circulation  parfai- 
tement saisissables ,  et  qu'ils  sont  les  éléments  essentiels  d'une  infi- 
nité d'applications ,  même  élémentaires ,  je  les  consignerai  ici ,  en 
restreignant  les  développements  aux  termes  de  Tordre  ff%  ce  qui 
sera  plus  que  suffisant  pour  tous  les  usages  que  nous  aurons  à  en 
faire  dans  le  cours  de  cet  ouvrage.  Je  les  extrais  de  la  Mécanique 
céleste,  tome  P%  pages  179  et  181.  Seulement,  pour  rendre  mani- 
feste leur  homogénéité  de  composition,  à  laquelle  il  faut  toujours 
avoir  égard  quand  on  les  applique,  j'y  ai  remis  en  évidence  le 
rayon  R  du  cercle,  dont  les  arcs  mesurent  Panglec'.  Si  Ton  veut 
les  exprimer  en  parties  de  ce   rayon  même,  on  le  remplacera 
par  I .  Mais  si  l'on  veut  les  exprimer  en  secondes  d'une  graduation 
connue ,  on  remplacera  R  par  la  valeur  R",  qu'il  a  dans  cette 
même  graduation.  En  conservant  donc  aux  deux  développements 
cette  généralité  de  forme ,  ils  seront  tels  qu'on  le  voit  ici  : 

-  z=z  nt -i-  {ne  —  -jc^) sinnt -h ^ e"^ sïn  uni -i- ■— e^ sin ^ nt , 

('^    ■  r 

-  =  i-{-|ef'-r-(tf  —  I  e^)cosnt  —  |<?^cos  ^nt  —  \e^  cos  3nt. 

a  • 

J'y  joins  l'équation  focale  de  l'ellipse  entre  i'  et  r,  qui,  en  met- 
tant pareillement  l'origine  des  angles  p  au  périgée,  est 

^  '  1  -H^cos<> 
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En  se  reportant  à  la  fi^.  34  9  ^  représente  Tangle  STP ,  et  r  k 
rayon  focal  TS.  ^est  un  nombre  abstrait,  qui  exprime  le  rapport 
de  l'excentricité  CT  au  demi-grand  axe  CP  ou  CA,  désigné  par  a. 
On  voit  que  les  deux  développements  convergent  d'autant  plus 
vite,  que  ce  rapport  est  moindre.  D'après  une  importante  remarque 
faite  par  Laplace  (Mémoires  de  l'Académie  des  Sciences  pour 
1823,  page  61],  ils  cesseraient  d'être  convergents  si  la  valeur  nu- 
mérique du  rapport  e  atteignait  ou  dépassait  0,66 ig5,  c'est-à- 
dire  environ  |.  Alors  ils  ne  seraient  plus  applicables,  et  il  faudrait 
donner  d'autres  formes  aux  expressions  développées  des  coor- 
données elliptiques  V,  r.  Quoiqu'on  sache  le  faire,  il  est  heureux 
que  toutes  les  orbites  planétaires  jusqu'à  présent  reconnues  aient 
des  excentricités  bien  moindres  que  cette  limite ,  de  sorte  que  les 

deux  développements  (i)y  suffisent.  Si  l'on  y  suppose  le  rapports 

p 
nul,  ils  donnent  r=:  a  ,  et -77  =  /if  ;  c'est-à-dire  le  rayon  vecteur 

focal  constant,  et  son  mouvement  de  circulation  uniforme.  Aussi, 
dans  ce  cas,  l'ellipse  dégénère  en  un  cercle  dont  le  point  focal 
devient  le  centre.  D'après  la  convention  fiaite  dans  la  note  précé- 

dente,  page  481 ,  la  lettre  n  représente—»  tt  étant  le  rapport  de 

la  circonférence  au  diamètre ,  ou  3,  i4 15926,  et  T  le  temps  de  la 
révolution  totale  de  l'astre  dans  son  ellipse ,  dont  le  grand  axe  est 

27r/ 
supposé  fixe.  Ainsi  le  rapport  —5  ou  wr,  exprime  la  portion  de 

la  circonférence  qui  est  pi'oportionnelle  au  temps  t,  dans  un 

cercle  dont  le  rayon  est  i  ;  et  le  produit ,  équivalentà , 

4oo^  t 
ou  — = — ,  expnme  la  valeur  du  même  arc ,  traduite  en  secondes^ 

ou  en  degrés,  de  la  division  du  cercle  que  l'on  adopte.  Cette  tra- 
duction est  nécessaire  pour  se  conformer  aux  énoncés  des  Tables 
trigonométriques  usuelles ,  avec  lesquelles  on  doit  calculer  les 
sinus  et  cosinus  tant  de  cet  arc  que  de  ses  multiples,  qui  entrent 
dans  les  développements  de  v  et  de  r. 

555.  Considérons  jyfg'.  35,  l'ellipse  PSA,  décrite  en  apparence 
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par  le  soleil  aatour  de  la  terre,  placée  au  foyer  T.  Marquons  en  C 

le  centre  de  cette  ellipse.  CA,  égal  à  CP,  sera  son  demi-grand 

axe,  que  nous  désignons  par  a  dans  nos  formules.  GT,  égal  à  CF', 

.  .  ^        ,  CF'      CT 

sera  son  excentricité,  et  le  rapport  -—  ou  —  sera  expnme par  e. 

Les  distances  périgée  et  apogée  TP,  TA  auront  respectivement 
pour  valeurs  a{\  — ^),  a(i-f-e).  La  droite  TS,  menée  à  chaque 
instant  de  la  terre  au  soleil,  sera  le  rayon  vecteur  elliptique/*, 
correspondant  au  temps  ^,  compté  depuis  le  passage  de  cet  astre 
au  périgée;  l'angle  STP  sera  î anomalie  vraie  v  pour  le  même 
temps,  et  nt  sera  V anomalie  moyenne  correspondante.  Tout  cela 
est  d'une  entière  évidence. 

554.  Or,  en  exposant  les  hypothèses  imaginées  par  les  astro- 
nomes, antérieurement  à  Kepler,  j'ai  signalé  un  fait  remarquable 
qu'ils  avaient  anciennement  reconnu  :  il  consiste  en  ce  que  le  mou- 
vement angulaire  des  planètes  peut  être  représenté  fort  approxi- 
mativement, quant  à  ses  apparences  observables,  en  supposant 
qu'il  s'opère  uniformément  autour  d'un  point  situé  sur  le  grand 
diamètre  de  l'orbite,  non  pas  au  centre  C  même,  mais  au  delà  et 
à  même  distance,  relativement  à  la  portion  occupée  sur  la  branche 
opposée  par  le  soleil  ou  par  la  terre ,  considérés  comme  centre 
de  vision.  J'ai  raconté  comment  Kepler  parvint  à  constater 
l'existence  de  la  même  condition  dans  le  mouvement  angulaire 
apparent  du  soleil ,  où ,  jusqu'à  lui ,  on  ne  l'avait  ni  aperçue  ni 
soupçonnée.  Si  le  fait  est  réel ,  ce  point  d'uniformité  ou  A'équant 
doit  être  ici  le  second  foyer  F'  de  l'orbe  solaire.  Il  ne  sera  pas 
inutile  d'examiner  jusqu'à  quel  point  cette  présomption  est 
fondée. 

Menant  donc  la  droite  F'S,  à  partir  de  ce  foyer,  je  désigne 
l'angle  SF'P  par  x  ;  puis  je  vais  chercher  l'expression  de  cet  angle 
dans  le  mouvement  elliptique  exact.  Quand  nous  l'aurons  obtenue, 
il  ne  restera  plus  qu'à  voir  si  elle  est  ou  n'est  pas  proportionnelle 
au  temps  t. 

A  cet  effet,  je  mène  SK  perpendiculaire  à  AP.  Le  segment TK 
a  pour  valeur  A-cost^;  et,  comme  l'intervalle  F'Test  2 «e,  l'expres- 
sion de  F'K  est  2<7«  +  rcosp.  Or,  par  la  propriété  fondamentale  de 
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Tellipse ,  F'S  est  2a  —  r.  Donc,  dans  le  triangle  SF'K ,  rectangle  en 
R,  on  aura 

cos  j?  = • 

2a  —  r 

Le  produit  r  cos  v  est  donné  linéairement  par  Téquation  polaire 
de  l'ellipse.  En  lui  ajontant  2aey  Texpression  précédente  prend 
cette  forme , 

r 

I  4-  «' 

a 

(3)  cos  jc  = 


(=-=) 


Il  ne  reste  plus  qu'à  remplacer  le  rapport  -  par  sa  valeur  tirée  du 

développement  de  r.  En  faisant  cette  substitution ,  je  conserverai 
seulement,  dans  V expression  finale  de  cosx,  les  termes  dans 
lescpiels  le  rapport  e  se  trouve  à  ses  deux  premières  puissances. 
On  verra  tout  à  l'heure  que  cela  suffit  pour  l'épreuve  que  nous 
nous  proposons.  Mais,  afin  d'aller  jusque-là,  il  faut  d'abord 
conserver ,  dans  l'évaluation  du  numérateur ,  les  termes  en  €\ 
parce  que  l'ensemble  est  tout  entier  divisible  effectivement  par  e. 
Après  qu'on  a  effectué  cette  division,  il  reste 

cos nt -hre (  i  -^^  cos 2, nt)  -{-  ^e'^icos  3 nt —  cosnt) 

COSX= "       ^ '  - 

1  -^ecosnt — 7^(  I  — cos 27?^) 
Or  on  a  identiquement 

COS'«f=-5-(l  -4- cos 2/1^);       $in'/ïf=7(l  —  C0S2W/); 

(cos  3  m — cosnt)  =  4cos^  nt — 4^^^^^  =  —  ^cGsnt^v^nt. 

L'expression  de  cos  x ,  modifiée  par  ces  transformations ,  acquiert 
donc  en  facteur  commun  cosnt \  et,  en  le  séparant^  elle  devient 

(i  -^-e cosnt  —  \é^s\v^nt) 

co^x=i  cosnt-, — : (• 

(  i  -I-  67  cos  nt  —  é^  sm'  nt) 

Dans  la  fraction  qui  reste  comprise  entre  les  parenthèses,  le  nu- 
mérateur ne  diffère  du  dénominateur  que  par  l'adjonction  d'un 


rfk 
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terme,  qui  est  — je^sin*  nt.  Supiposant  donc  la  division  effectuée 
sur  la  portion  commune,  ce  terme  composera  le  reste,  qui  se 
trouvera  être  de  Tordre  e*.  Donc,  cet  ordre  étant  celui  auquel 
notre  approximation  s'arrête ,  on  devra  ensuite  faire  e  nul  dans  le 
dénominateur,  et  Ton  aura  simplement 

cos  X  =  cos  nt  —  je'  sin'/if  cos  nt. 

Si  e  était  nul ,  c'est-à-dire  si  l'ellipse  dégénérait  en  une  circonfé- 
rence de  cercle,  cette  équation  donnerait  j;  = /i^ ,  en  sorte  que 
Tangle  x  croîtrait  proportionnellement  au  temps,  ce  qui  produirait 
un  mouvement  angulaire  uniforme  autour  du  centre  du  cercle  ; 
mais,  e  n'étant  pas  nul,  on  voit  que  cette  uniformité  n'a  pas  lieu  ; 
ou  ,  si  Ton  veut ,  elle  n'a  lieu  qu'aux  quantités  près  de  Tordre  e  -, 

535.  Pour  connaître  les  variations  que  l'angle  x  ou  Tare  qui  le 
mesure  éprouve  dans  le  cours  de  chaque  révolution,  je  le  remplace, 
dans  le  premier  nombre  ,  par  (x — nt)-^nt.  Alors ,  en  supposant 
toujours  les  deux  éléments  de  cette  somme  exprimés  en  parties  du 
rayon  pris  pour  unité,  x  —  nt  sera,  une  petite  fraction  de  l'ordre  c'; 
et,  comme  nous  négligeons  les  &%  nous  devons  prendre  simple- 
ment 

cos X  =  cos  nt  —  {x  —  nt)  sin  nt, 

La  substitution  de  cet  équivalent  fait  disparaître  cos  nt  des  membres 
de  l'égalité ,  et  permet  de  diviser  des  deux  parts  les  résidus  par 
sin  nt.  Il  reste  donc  alors 

x=int  -^  \  e^  sin  2  nt , 

ou,  si  Ton  veut  exprimer  l'arc  x  en  secondes  de  la  graduation  du 
cercle , 

X 


— ^z=int -h  jc^ sin  int. 


On  voit  par  là  que  les  variations  de  l'angle  x  deviennent  nulles 
quatre  fois  dans  chaque  révolution  de  l'astre ,  lorsque  l'anomalie 
moyenne  nt  prend  une  des  quatre  valeurs  o°,  90°,  180°,  270". 
Leurs  maxinia  ont  lieu  dans  chaque  valeur  de  cette  anomalie  qui 
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est  intermédiaire  entre  celles-là  ;  et  leur  amplitude  s*  j  élève  ^ter- 

nativement  à  ±  7  RV. 

4 

Évaluons  ce  maximum  d'écart  dans  l'ellipse  solaire ,  en  attri- 
buant à  ^  la  valeur  o,oi68o3  que  nous  avons  dit  plus  haut  ré- 
sulter des  recherches  de  Delambre,  pour  l'année  1775. 

Le  calcul  fait  avec  la  graduation  sexagésimale  donne 

|R'^e^=i4",559. 

Une  inégalité  si  petite  et  sujette  à  des  intermittences  si  fréquentes, 
non-seulement  pouvait  paraître  négligeable  du  temps  de  Kepler, 
mais  au  temps  même  de  Halley  et  de  Newton ,  les  observations 
n'étaient  pas  assez  précises  pour  qu'il  fût  bien  essentiel  d'y  avoir 
égard. 

336.  Puisque  notre  évaluation  approchée  de  Fangle  x  s'étend 
jusqu'aux  quantités  de  l'ordre  c*  inclusivement,  elle  doit  évi- 
demment reproduire  les  valeurs  de  r  et  de  sf  dans  la  même  limite 
d'approximation;  néanmoins  il  ne  sera  pas  inutile  d'en  faire 
répreuve. 


Pour  cela ,  je  reprends  d'abord  l'équation  (3)  entre  -  et  cos  x.  En 
dégageant  la  première  de  ces  quantités ,  elle  donne 

r       1  H-^'  —  a^cosx 


a  I  —  e  cos  X       ' 


le  numérateur  du  second  membre  peut  se  décomposer  en 
I  —  c  cos  J7  -f-  ^ ( ^  —  cos  X  ).  La  division  s'opère  exactement  sur  la 
première  partie;  et  sur  la  seconde  il  suffit  de  l'eflectuer  jusque 
dans  les  termes  de  l'ordre  ^^  On  trouve  ainsi 

r  (e  —  cos n\  ^  ,    , 

-=:  I  -f-tf  i i-=  I  -f-ej^  —  cosa: — e cos'j:!? 

a  I  —  e  cos  j: 

ce  qui  équivaut  à 

/* 

-  =  I  —  c  cos  jc  -|-  tf  '  sin  '  X. 

a 
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Or  X  ne  diffère  de  nt  que  dans  les  termes  de  Tordre  é^  ;  puisque 
nous  ne  dépassons  pas  cet  ordre,  il  faut  remplacer x  par 77^ dans 
les  termes  du  second  membre  qui  sont  déjà  multipliés  par  e.  De 
plus,  on  a  identiquement  ^ 

sin*j:i=y(i  — C0S2J:); 

faisant  donc  ces  diverses  substitutions ,  il  en  résulte 

r  .  . 

-  =  I  -hr^'  —  ecosnt — ie^cos^nt, 

a 

•  '" 

Cest  précisément  l'expression  de  -  donnée  par  les  développe- 
ments (i)  quand  on  les  restreint  aux  termes  en  &^  Ainsi  la  suppo- 
sition de  X  égal  à  nt ,  c'est-à-dire  de  l'uniformité  du  mouvement 
angulaire  y  autour  du  second  foyer  F'  de  l'ellipse ,  ne  produit  que 
des  erreurs  de  l'ordre  e^,  dans  l'évaluation  du  rayon  vecteur  r. 

557.  Pour  trouver  p,  il  faut  prendre  un  détour ,  parce  que  si 
on  voulait  le  déduire  de  l'équation  de  l'ellipse ,  e  se  présenterait 

en  diviseur ,  et  l'expression  de  -  devrait  être  poussée  jusqu'aux  c  * 

pour  conserver  les  e^  dans  le  quotient.  Mais  cet  inconvénient  n'a 
pas  lieu  quand  on  considère  le  triangle  TSF'  de  notre  fig.  35.  En 
effet,  dans  ce  triangle ,  l'angle  au  sommet  S  est  évidemment  c — x  ; 
et  comme  il  est  opposé  au  côté  TF' ,  qui  est  2  ^e ,  la  relation  de 
proportionnalité  entre  les  côtés  et  les  sinus  des  angles  donne 

.    ,        ,     2^sinx 
sin(»^— j7)=--7~ 

Le  second  membre  a  pour  facteur  permanent  e ,  puisque  le  rap- 
port I  -  )  commence  par  +  i.  Donc  l'angle  c; — x  est  très-petit  de 
cet  ordre;  donc,  puisque  nous  négligeons  les  <?%  il  peut  être  sub- 
stitué à  son  sinus.  Par  le  même  motif,  le  dénominateur  {  -  j  de  ce 
second  membre  n'a  pas  besoin  d'être  évalué  en  .r,  au  delà  des 
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termes  de  Tordre  <?.  D'après  ces  remarques,  on  aura  simplement 


2  e  sinx 
1  — ecosx 


et  en  bornant  la  division  du  second  membre  aux  limites  prescrites , 
c'est-à-dire  aux  termes  en  e  ' , 

c; = j:  4- 2  ^  sin  a: -H  e' sin  2  jp. 

Or  nous  avons  trouvé,  dans  ces  mêmes  limites, 

^  =  /îf -h  j  e'  sin  2  nt  ; 

Tangle  x  ne  différant  de  «f  que  par  des  quantités  de  Tordre  <:%  il 
faut  le  remplacer  par  nt  dans  les  termes  qui  sont  déjà  multipliés 
par  e.  Mais  pour  obtenir  Texpression  complète  de  v  jusqu'aux 
termes  en  e*  inclusivement ,  il  faut  conserver  à  j:  la  quantité  de  cet 
ordre  qui  s'ajoute  à  nt ,  lorsqu'on  le  substitue  dans  la  portion  de  p, 
où  il  n'est  pas  multiplié  par  e.  En  effet,  en  opérant  ainsi,  on  trouve 

c  =  «^4-  iiesmnt  -+--|^^'sin2/7f , 

ce  qui  coïncide  exactement  avec  Texpression  elliptique  de  p , 
donnée  par  les  développements  (i),  quand  on  la  borne  de  même 
aux  termes  de  Tordre  ff'.  Or  il  n'en  sera  plus  de  même  si  Ton 
veut  supposer  le  mouvement  angulaire  uniforme  autour  du  second 
foyer  F  '  de  Tellipse  ;  car  alors ,  x  devant  être  fait  égal  à  /ir ,  par 
hypothèse,  il  faudra  lui  attribuer  cette  valeur  dans  tous  les  ternies 
de  V  indistinctement ,  ce  qui  donnera 

v=znt-\-7.eûïint-\~e^s\n7.nt. 

La  valeur  de  o  ainsi  calculée  sera  donc  fautive  dans  les  quan- 
tités de  Tordre  e^,  et  Terreur  sera  -J-  e'  sin  2  nt^  c'est-à-dire  préci- 
sément celle  que  Ton  commet  en  supposant  l'angle  x  égal  à  nt  : 
elle  suivra  donc  toutes  les  phases  que  nous  lui  avons  reconnues 
plus  haut,  d'après  cette  expression  même  ;  et  dans  Tellipse  solaire 
elle  s'élèvera  seulement  à  ±i4",559  sexagésimales  quand  elle 
atteindra  chacun  de  ses  quatre  maxiraa  successifs. 

J/hypothèse  que  nous  venons  de  discuter  a  été  appelée  Yhpo- 
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thèse  elliptique  simple.  On  Ta  imaginée  peu  de  temps  après  Kepler , 
pour  suppléer  au  développement  par  séries  y  des  coordonnées 
elliptiques,  avant  qu'on  les  eût  obtenus.  Elle  a  été  employée  par 
Halley ,  quelquefois  même  par  Newton.  En  résumé  ,  on  vient  de 
voir  qu'elle  donne  le  rayon  vecteur  r  exact  jusqu'aux  quantités 
de  l'ordre  e^  inclusivement;  et  l'anomalie  vraie  p,  avec  une  petite 
erreur  dans  les  termes  de  cet  ordre ,  dont  l'expression  générale 
est  j  e^  sin  2  nt, 

538.  Ceci  va  nous  faire  comprendre  l'existence  du  point 
(Téquanty  que  Kepler  avait  découvert  dans  le  mouvement  du 
soleil,  en  admettant,  comme  on  l'avait  fait  jusqu'alors,  que  l'or- 
bite de  cet  astre  dût  être  un  cercle  excentrique  à  la  terre.  Soient, 
fig,  36 ,  C  le  centre  de  ce  cercle ,  T  la  terre,  A,  P  les  points  de 
périgée  et  d'apogée,  placés  aux  extrémités  du  diamètre  qui  passe 
par  Cet  T.  Sur  ce  même  diamètre  ,  du  côté  du  centre  opposé  à  la 
terre ,  prenez  CF'  égal  à  CT.  Kepler  trouvait  que  le  mouvement 
angulaire  autour  du  point  F'  était  uniforme,  en  sorte  que  l'angle 
SF'  P  était  constamment  égal  à  l'anomalie  moyenne  nt. 

Pour  apprécier  cette  hypothèse ,  je  nomme  a  le  rayon  du  cercle, 
ù  la  droite  F'  S ,  C  la  distance  CT  ou  CF'  ;  je  représente  le  rap- 

Q 

port  -  par  e,  et  je  conserve  d'ailleurs  toutes  les  constructions, 

ainsi  que  les  dénominations  de  la  figure  précédente,  sauf  que 
l'astre  S  est  supposé  se  mouvoir  sur  le  cercle ,  non  sur  l'ellipse , 
dont  AP  est  le  diamètre  ou  le  grand  axe.  Comme  le  rayon  central 
se  divise  la  base  du  triangle  TSF'  en  deux  parties  égales  ,  on  a 
d'abord  la  relation  connue 


de  là  on  déduira  le  développement  de  r  quand  on  aura  celui  de  p. 
Pour  l'obtenir,  du  centre  C  je  lui  mène  la  perpendiculaire  CN.  Sa 
longueur  est  aesxnnt;  et  celle  du  segment  F'N  est  aeco^nt.  Donc 
SN  est  p  —  ae  cos  nt.  Ainsi  le  triangle  SCN ,  qui  est  rectangle  en  N , 
donne 

[p  —  ae  cos  ntY 4- «'^^  sin ^  /?r  =  «% 
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et  Von  en  tire 


P  - 

-=ecosnt-hïi  — e'sin'/irl'. 


La  condition  que  le  périgée  soit  en  P  fait  que  le  signe  positif  du 
radical  est  seul  admissible. 

En  bornant  le  développement  aux  termes  de  Tordre  e\  on 
en  tire 


0 

-  =  i4-tf  cos/2^ — 4-^'sin'  nt, 
a  ' 


et,  par  suite, 


.0  ^» 


*- )  =  I  4-2ecos/if-4-^'cos2/2r. 
a 


Ceci  étant  substitué  dans  la  première  relation ,  il  en  résulte 


fâ'= 


I  -f-  2 ^*  —  le cos  nt  —  ff*cos  2 nt  ; 


et  en  extrayant  la  racine  carrée  du  second  membre ,  dans  les  mêmes 
limites  d'approximation ,  elle  donne 

r 

-=  I  -f-<?'  —  ezo%nt  —  ~e'cos2/?^ — 4"^'cos'/ir? 

a 

ou,  en  réduisant  les  termes  multipliés  par  e', 

-=r  I  4-T^'  '—eco%nt — ■7e^cos2/?^ 
a  *  * 

Si  Ton  compare  cette  expression  à  celle  de  -  dans  Tellipse  ,  pour 

des  conditions  d'approximation  pareilles ,  on  voit  qu'elle  la  sur- 
passe d'une  quantité  toujours  positive,  qui  est  7^'  [i  — cos 2/1/], 
ouj^^sin^/z^  Ainsi ,  les  constantes  a,  e  étant  supposées  égales,  le 
rayon  vecteur  excentrique  surpasse  toujours  le  rayon  vecteur 
elliptique  correspondant  au  même  temps  ^,  excepté  au  périhélie 
et  àraphélie  où  ils  coïncident.  Cet  excès  de  longueur  a,  pourexpres- 
sion  générale ,  -H  -j  a  e'  sin  '  nt. 

Il  faut  maintenant  former  l'expression  de  l'anomalie  vraie  v. 
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On  l'obtiendra  en  établissant  la  proportion  des  sinus  des  angles , 
aux  côtés  opposés  y  dans  le  triangle  F^ST  de  notre  fig,  36.  Car 
Tangle  en  F'  étant  nt^  par  hypothèse,  on  en  tirera  immédia- 
tement 

sm  [y  —  ni)  == 


(=) 


Le  second  membre  ayant  pour  facteur  permanent  e,  l'angle 
v  —  /ï^  est  très-petit  de  cet  ordre  :  donc,  puisque  nous  négligeons 
les  <?%  il  peut  être  substitué  à  son  sinus.  Par  le  même  motif,  le 

dénominateur  1  -  j  de  ce  second  membre  n'a  pas  besoin  d'être  éva- 
lué en  nt  au  delà  des  termes  de  Tordre  e.  D'après  ces  remarques , 
on  aura  simplement 

2  e  sin  nt 


V  —  nt=i 


i  —  e  cos  nt 


et  en  bornant  la  division  du  second  membre  aux  limites  prescrites , 
c'est-à-dire  aux  termes  en  e% 

p  =  wr  -f-  2  tf  sin  /ïf  -f-  c^  sin  2  nt. 

En  comparant  cette  expression  à  celle  des  développements  (i) , 
on  voit  qu'il  y  manque  le  terme  -h  7  «'  sin  2  nt,  précisément 
comme  dans  V hypothèse  elliptique  simple ,  représentéey?^'.  35.  Mais 
celle-ci  donne  le  rayon  vecteur  r,  exact  jusque  dans  les  quantités 
de  l'ordre  c',  au  lieu  que  V hypothèse  de  l'excentrique  à  équant,  re- 
présentée fig,  36,  donne  une  expression  de  r  qui  est  déjà  fautive , 
dans  les  termes  de  cet  ordre,  comme  nous  l'avons  tout  à  l'heure 
constaté. 

359.  Je  vais  maintenant  dis<mter  Vhypothèse  de  l*excentrique 
simple,  avec  nn  mouvement  angulaire  uniforme  autour  du  centre, 
qoi  a  été  employée  par  Hipparque  et  par  Ptolémée  pour  repré- 
senter Torbe  apparent  du  soleil.  Les  conditions  en  sont  exprimées 
dans  la^g*.  37  :  T  désigne  la  terre,  S  le  soleil,  décrivant  la  cir- 
conférence dont  le  rayon  est  CS ,  que  Ton  nomme  a'  ;  P  est  le  pé- 
rigée ,  A  l'apogée ,  situés  aux  extrémités  du  diamètre  mené  par  les 
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points  G'  et  T.  Selon  l'hypothèse ,  le  mouvement  angulaire  du 
rayon  C'S ,  autour  du  centre  C,  est  uniforme  ;  en  sorte  que  Tangie 
SC'T,  ou  SC'P,  est  toujours  égal  à  Tanomalie  moyenne  nt.  Dans 
la  figure  j'ai  donné  au  rayon  C'S  une  autre  longueur  que  dans  la 
fig,  36 ,  afin  de  rappeler  que  a'  sera  une  arbitraire  dont  nous 
pourrons,  au  besoin,  disposer  pour  faire  concorder  les  résultats 
de  rhypothèse  avec  les  phénomènes  réels.  Pour  un  motif  sem- 
blable ,  je  désignerai  Texcentricité  totale  C'T  par  C,  et  le  rapport 

C'T        c'  * 

^-  ou  —,  par  e'.  Ces  lettres  pareilles  à  celles  que  nous  avons  em- 

ployées  dans  le  cas  de  la  fig.  36 ,  mais  distinguées  d'elles  par  un 
accent,  indiqueront  à  la  fois  l'analogie  des  éléments  linéaires,  ou 
des  rapports  abstraits  qu'elles  expriment ,  et  la  diversité  de  valeurs 
que  nous  serons  libres  de  leur  attribuer. 

Je  cherche  d'abord  l'expression  du  rayon  vecteur  TS  ou  r.  Pour 
l'obtenir,  je  mène  TN  perpendiculaire  à  G^S.  Sa  longueur  sera 
a  'e'  sin  nt-,  et  celle  du  segment  G'N  sera  a  '<?'  cos  nt.  Gela  donne SN 
égal  à  fl'(i  — e'  cos  nt).  Alors,  dans  le  triangle  TNS  rectangle enN, 
on  aura 

r-  =  fl'»(i  —  c^  cos nty -{-a'^e'* sin- nt, 

ou,  en  développant  le  premier  carré  binôme, 

—  I   =  I  +  ff'^  —  2  tf  '  cos/if. 


Par  cette  expression,  comme  par  la  figure,  la  distance  périgée TP 
est  «  '  —  fl'  <?',  et  la  distance  apogée  TA  est  a'  -f-  âr  '  <?'.  Le  rapport 


I  —e' 


de  ces  distances  est  donc -j-  Or,  dans  \A^g.  36,  comme  dans 


l'ellipse  réelle  de  layfg'.  35,  ce  même  rapport  était On  de- 

I  ■  I  "  c 

vrait  donc  faire  ici  e^  égal  à  e ,  pour  qu'il  y  restât  conforme  aux 
phénomènes.  Mais ,  sans  vouloir  établir  dès  à  présent  cette  iden- 
tité ,  je  me  borne  à  en  conclure  que  la  fraction  représentée  par  e' 
devra  être  d'un  ordre  de  petitesse  assimilable  h  e;  de  sorte  que, 
pour  rester  dans  les  mêmes  conditions  générales  d'approximation 


PHYSIQUE.  497 

auxquelles  nous  nous  sommes  jusqu'ici  restreint ,  il  faudra  ici 

r 
évaluer  -7  jusque  dans  les  termes  de  l'ordre  e'"^  inclusivement. 

Opérant  donc  ainsi  sur  l'expression  précédente  de  —^9   on  en 

déduira 

/• 

-:  =  i-f-7e'2  —  e'  cos  nt  —  -7  ^  '*  cos  2  /i/. 
a  * 

En  comparant  ce  résultat  à  son  analogue,  dans  les  développe- 
ments elliptiques  (i) ,  on  voit  que ,  pour  qu'ils  s'accordent  dans  les 
termes  de  l'ordre  c\  il  faudrait  y  faire  c'  =  e ,  comme  nous  l'avons 
tout  à  l'heure  reconnu.  Si ,  en  outre ,  on  y  supposait  le  rayon  a  * 
égal  au  demi-grand  axe  a  de  l'ellipse,  les  distances  périgée  et 
apogée  auraient  des  grandeurs  absolues  exactement  pareilles  dans 
les  deux  hypothèses.  Alors  l'excentrique  de  la  fig.  87  s'identi- 
fierait avec  le  cercle  circonscrit  à  l'ellipse  de  la  fig,  35  ;  et  les 
rayons  vecteurs  menés  de  la  terre  T  à  l'une  ou  l'autre  courbe ,  au 
même  instant  physique,  ne  différeraient  en  longueur  que  par  des 
termes  de  Tordre  ^'.  Mais  on  va  voir  tout  à  l'heure  que  ces  déter- 
minations, si  on  les  adoptait,  donneraient  des  erreurs  intolérables 
sur  l'anomalie  vraie  v ,  qui ,  dans  tous  les  âges  de  l'astronomie ,  a 
pu  être  évaluée  par  observation  bien  plus  exactement  que  les  dis- 
tances soit  absolues ,  soit  relatives ,  de  la  terre  au  soleil. 

540.  Ici ,  comme  dans  les  cas  précédents ,  l'expression  générale 
de  V  s'obtiendra  avec  facilité  par  la  considération  du  triangle  G'ST, 
où  l'angle  en  S  est  p  —  nt,  La  proportion  des  sinus  des  angles  aux 
côtés  opposés  donnera 

.    ,  .  c'  sin  nt 

sin  (i'  —  nt)  =  - 


Cette  équation  est  de  forme  pareille  à  celles  que  les  hypothèses 
précédentes  nous  ont  présentées  ;  on  la  traitera  donc  de  la  même 
manière.  Négligeant  ainsi  les  termes  de  l'ordre  e'^^  on  substituera 
Parc  V  —  /zf  à  son  sinus ,  et  dans  le  second  membre  on  remplacera 

T.    IV.  32 
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( -7  j  par  son  expression,  restreinte  aux  termes  de  l'ordre  «'.  On 

aura  ainsi 

e'  sinnt 


V  —  nt  = 


I  —  e'  cosnt 


et  en  effectuant  la  division  du  second  membre,  jusque  dans  les 
termes  en^'% 

p  z=  ni  -\-  e'  sin  /ir  +  |  ff"  sin  2  nt, 

OXf  entre  des  limites  d'approximation  de  même  ordre,  les  déve- 
loppements elliptiques  (1)  nous  donnent  pour  p  l'expression  sui- 
vante : 

uz=nt  -+-  2.e  sinne  +  ^e^  sin  2  nt. 

Afin  que  ces  développements  s'accordent  dans  leurs  termes  du 
premier  ordre ,  il  faut  faire  évidemment 

alors,  pour  chaque  valeur  commune  de  t ,  l'anomalie  vraie  v^  cal- 
culée dans  l'excentrique ,  différera  encore  de  l'elliptique  par  an 
terme  du  second  ordre  qui  sera  +  7^'  sin  2  /zf ,  et  en  secondes 
d'arc  +  IB.'^^'  sin  2  nt.  Cela  donnera  lieu  à  une  erreur  de  même 
période  que  celles  de  l'hypothèse  elliptique  simple ,  et  de  l'excen- 
trique à  équant  imaginé  par  Kepler,  que  représente  notre^^.  36. 
Ainsi ,  dans  l'application  au  soleil ,  ses  maxima  successifs  s'élève- 
ront à  ±  ^y^fiT)  sexagésimales  au  lieu  de  i4'^55g. 

541.  CSette  nouvelle  détermination  rend  le  rapport —^  inexact , 

même  dans  le  terme  qui  contient  la  fraction  e  '  à  la  première  puis- 
sance. Car  nous  avons  vu  tout  à  l'heure  que  pour  l'accorder  avec 
son  analogue  du  développement  elliptique ,  il  faut  faire  e'  =  e» 
Le  rapport  entre  les  distances  périgée  et  apogée  se  trouve  aussi 

dénaturé,  puisque  ayant  pour  expression  jy  il  devient 

— — —  9  au  lieu  de  9  qui  est  sa  valeur  vraie  dans  rellipsc. 

*    '  I      JL  C  1  ■  )  '■  C 
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Mais  le«  a^roQOY^^  aatériçur&à  K-épkr  ne  s'étaient  pas  avisés  » 
comme  lui,  4^  dét^miner  expérimentalement  cette  valeur  par 
iine  triangulation»  dans  laquelle  Man»,  revenu  au  même  point  de 
son  or)>ite  f  servait  de  signal.  Un  n'auraient  pu  la  conclure  que  de 
la  difnÎQutÂon  opérée  dans  les  diamètres  apparents  du  soleil ,  en 
passait  du  périgée  à  Tapogée  ;  laquelle  dans  l'excentrique  d*Hip- 
parque  est  à  peu  près  double  de  ce  qu^elle  est  dans  l'ellipse  réelle 
lorsque  l'on  suppose  &  '  ;=  2  e ,  comme  l'exige  Tacoord  de  l'ano- 
malie. Or,  d'après  les  mesures  des  diamètres  extrêmes ,  rapportées 
page  ii3,  cette  diminution  traduit^  en  mesuras  çei^agésiipales  au- 
rait été  ainçi  |27'',:^iq  p^r  le  c^cul  de  l'excenlrique ,  au  lieu  de 
6yfio5  qu'elle  e$it  en  réalité,  l^es  procédés  d'observs^tÎQn  qu^on 
avait  flors  ne  pquvai^t  pas  faire  apprécier  de  si  petites  diffé- 
rences s  ni  mêm^  donner  avec  quelque  f^i^reté  les  mesures  absolues 
des  diamètres  apparents.  On  ne  pouvait  donc  pas  prétendre  à  re- 
produire les  vraies  distances  r  que  l'on  ignorait;  et  il  fallait  seule- 
ment se  préoccuper  de  représenter  les  lois  du  mouvement  angu-* 
laire ,  exprimées  par  les  variations  de  l'anomalie  u  y  qui  étaient  bien 
plus  manifestes.  C'es(  ce  que  fit  Hipparque  en  prenant  comme 
données  les  intervalles  de  temps  employés  par  le  soleil ,  pour  passer 
progressivement  par  les  quatre  points  équinoxiaux  ^t  solsticiaux 
d'une  même  révolution  annuelle.  Il  trouva  ainsi  la  fraction  e^  égale 
à  Oyo4 1 38 ,  ce  qui  offre  peu  de  différence  avec  la  valeur  de  2  ^  dans 
Tellipse  véritable  à  l'ancienne  époque  oti  il  opérait.  Or,  dans  le 
triangle  SC'T,  fig.  87,  le  côté  C'T  étant  a'e\  la  proportion  des 
sinus  des  angles  aux  côtés  opposés  donne 

sin  (p  —  nt)  =  c'  sin  u, 

i,  —  rit  est  l'angle  en  S,  appelé  V équation  du  centre.  Cette  expres- 
sion lui  attribue  an  maximum  positif  lorsque  c  =  90**,  et  un  maxi- 
mum négatif,  lorsque  f  =  270*^  ;  car  l'angle  v  doit  se  compter 
continûment  depuis  0°  jusqu'à  Bôo**.  Nommant  donc  E  ses  valeurs 
pour  ces  deux  cas ,  sin  E  sera  dte'  ;  et ,  avec  la  valeur  de  r?',  trou- 
vée par  Hipparque,  on  aura  dans  son  excentrique 

E=:±:2»22'|8'\ 

32.  . 
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Or  Tangle  £  s^obtiendrait  moitié  moindre  si  l'on  réduisait  e'  à  !a 
moitié  de  sa  valeur  donnée  par  la  considération  des  anomalies, 
c'est-à-dire  à  0,02069 ,  comme  cela  serait  nécessaire  pour  établir 
entre  les  distances  périgée  et  apogée  les  distances  qu'elles  ont  dû 
réellement  avoir.  Il  est  donc  naturel  que  les  anciens  astronomes 
aient  négligé  cet  élément  qu'il  leur  était  impossible  d'apprécier,  et 
qu'ils  se  soient  conséquemment  attachés  à  représenter  de  leur 
mieux  le  mouvement  angulaire  que  les  observations  leur  faisaient 
facilement  saisir. 

S4S.  Lorsque  l'on  a  fait  ainsi  e':=L7.e  dans  l'excentrique  d'Hip- 
parque,  pour  satisfaire  aux  amplitudes  des  variations  de  l'ano- 
malie vraie  e^  on  peut  encore  disposer  du  rayon  a^  de  manière  à 
rendre  exacte  celle  des  deux  distances  périgée  ou  apogée  que  l'on 
veut  choisir.  Supposons  d'abord  que  ce  soit  la  distance  périgée. 
La  condition  d'identification  sera  évidemment 

a'{\  —  2<?)  =  fl(i  — e)\ 

ce  qui  donne 

,  ae 

a:  ^=za-\ , 

I  —  le 

et ,  en  se  bornant  aux  termes  en  ^% 

Alors ,  dans  Texcentrique  ainsi  déterminé ,  on  aura ,  entre  les 
mêmes  limites  d'approximation  : 

Distance  périgée û'  —  2  a'c  =  û  —  a'c , 

Distance  apogée a'  -f-  2  a'^=  a  -h  3fl«  -\-[^aé*-. 

Supposons,  au  contraire,    que    l'on    veuille  rendre    exacte  la 
distance  apogée.  La  condition  sera 

fl' (i  +  2  «)  =  «  (ï -f- ^)  ; 

ce  qui  donne 

,                  «<? 
a  z=z  a > 

I-f-2C 
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et ,  en  se  bornant  toujours  aux  e  % 

a^  =za  —  «tf  -f-  nae^. 

Alors,  dans  l'excentrique  ainsi  déterminé,  on  aura  : 

Distance  périgée a'  —  ^a'e=:a  —  Zae-^-^ae^, 

Distance  apogée a'  -h  2  a'^  =  a  H-  ac. 

Le  rayon  du  premier  excentrique  sera  plus  grand  que  le  demi- 
grand  axe  de  l'ellipse  réelle  ;  le  rayon  du  second  sera  moindre  que 
ce  demi -grand  axe. 

545.  On  a  tracé ,  dans  la  PL  IX,  quatre  figures  disposées 
les  unes  au-dessous  des  autres,  qui,  par  leur  rapprochement, 
montrent,  sous  un  point  de  vue  facile  à  saisir,  les  rapports  géo- 
métriques des  diverses  hypothèses  que  nous  venons  d'analyser. 
Elles  sont  désignées  sous  les  n^'  38,  89,  4o  et4i-  La  description 
que  je  vais  en  donner  résumera  tout  ce  qui  précède. 

La  fig.  38  représente  le  mouvement  apparent  du  soleil  S 
dans  une  ellipse  dont  la  terre  T  occupe  un  foyer.  L^autre  foyer  est 
désigné  par  F'.  Le  périgée  est  en  P,  Fapogée  en  A,  tous  deux  à 
d'égales  distances  a  du  centre  C.  Je  prends  cette  figure  comme 
type  de  Torbite  exacte ,  et  je  la  suppose  décrite  suivant  les  vraies 
\oïs  du  mouvement  elliptique  rigoureux.  Alors,  pour  chaque 
temps  r,  compté  depuis  le  passage  au  périgée  P,  l'anomalie 
vraie  v  et  le  rayon  vecteur  focal  r  sont  donnés  par  les  dévelop- 
pements (1)  dans  lesquels  la  lettre  e  représente  le  rapport  de 
l'excentricité  CT  ou  CF'  de  l'ellipse  à  son  demi-grand  ase  CP 
ou  CA,  désigné  par  a. 

Dans  ces  conditions  rigoureuses  du  mouvement,  la  droite  SF', 
menée  de  l'astre  au  foyer  supérieur  F',  décrit  autour  de  ce  point 
des  angles  x ,  qui  ne  sont  pas  proportionnels  aux  temps  t,  U hypo- 
thèse elliptique  simple  consiste  à  les  supposer  tels.  L'erreur  qui 
en  résulte  dans  l'expression  de  v  est  de  l'ordre  c%  et,  dans  l'ex- 
pression de  r,  de  l'ordre  e%  pour  chaque  valeur  donnée  du 
temps  t. 

\Afig^  ^ge%tY excentrique  à  équant  de  Kepler,  Il  est  identique 
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avec  le  cercle  circonscrit  à  Tellipse  réelle.  Les  dhtances  dn 
centre  G  aux  points  F'  et  T  sont  égales  entre  elles  et  les  mêmes 
que  dans  Fellipse.  F'  est  \e  point  d'équant  autour  duquel  la  droite 
SF'y  menée  de  Tastre  S ,  décrit  des  angles  proportionnels  an  temps, 
lesquels  se  trouvent  ainsi  représenter  l'anomalie  moyenne  nt, 
comme  dans  l'hypothèse  précédente.  Mais  la  substitution  du 
cercle  à  Tellipse  fait  que  Terreur  du  rayon  vecteur  r  commence 
déjà  aux  fermes  de  Tordre  e%  comme  celle  de  <^.  Celle-ci  est 
d'ailleurs  la  même  que  dans  Thypothèse  elliptique  simple. 

La  Jig,  4^  représenté  Texcentrique  d'Hipparque  ayant  son 
rayon  <i'  déterminé  par  la  condition  de  faire  la  distance  périgée  TP 
exacte,  ce  qui  rend  la  distance  apogée  TA  trop  grande.  Lay%'.  4i 
représente  ce  même  excentrique  assujetti  à  la  condition  inverse , 
c'est-à-dire  de  donner  la  distance  apogée  TA  exacte ,  ce  qui  rend 
la  distance  périgée  TP  trop  petite.  Ce  sont  là  autant  de  consé- 
quences des  expressions  que  nous  avons  obtenues  pour  ces 
distanties,  dans  les  deux  cas  dç  détermination  que  les  figures 
reproduisent.  Je  dois  seulement  avertir  qu'en  les  construisant^ 
€01  s'est  dispensé  de  teiiir  compte  des  termes  en  ^^ 
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CHAPITRE  XII. 

De  Vidsage  des  équations  de  condition  pour  la 
détermination  des  éléments, 

544.  JusquMci  nous  avons  considéré  les  éléments  de  Torbe 
polaire,  indépendamment  les  uns  des  autres;  nous  avons  déter- 
miné chacun  d'eux  en  particulier,  d'après  les  observations  sur 
lesquelles  il  avait  le  plus  d'influence.  En  répétant  cette  opération 
pour  deux  époques  éloignées ,  nous  avons  reconnu ,  toujours  d'à- 
près  l'observation,  les  variations  séculaires  que  chaque  élément 
éprouve.  Mais  dans  la  réalité  ces  déterminations  isolées  ne  peu- 
vent être  considérées  que  comme  de  premières  approximations. 
Car  les  positions  observées  de  l'astre ,  qui  sont  ici  les  données  du 
problème,  sont  amenées  par  Teffet  simultané  de  tous  les  éléments 
de  son  orbite ,  qui  y  contribuent  dans  des  proportions  diverses  ;  et 
quoique  l'on  choisisse ,  pour  déterminer  chaque  élément ,  l'époque 
où  l'influence  de  tous  les  autres  est  la  moindre  possible ,  cependant 
on  ne  peut  pas  la  détruire  entièrement ,  ou  en  dépouiller  les  ob- 
servations, comme  cela  serait  nécessaire  pour  obtenir  celui  que 
Ton  cherche  séparé  de  tous  les  autres.  C'est  ainsi ,  par  exemple , 
que  le  lieu  du  périgée  influe  sur  la  recherche  de  la  plus  grande 
équation ,  de  sorte  qu'une  petite  erreur  sur  un  de  ces  éléments  se 
reporte  nécessairement  sur  Fautre.  Il  est  donc  nécessaire  d'avoir 
égard  à  cette  influence  réciproque  pour  obtenir  avec  toute  l'exac- 
titude possible  les  valeurs  absolues  des  éléments,  et  celles  de  leurs 
variations  séculaires. 

C'est  l'analyse  qui  fait  connaître  cette  dépendance ,  et  les  mé- 
thodes qu'elle  emploie  pour  la  découvrir  sont  trop  élevées  pour 
que  je  puisse  en  parler  ici  ;  mais  en  supposant  la  connaissance  de 
ces  rapports,  on  peut  aisément  concevoir  la  marche  qu'il  faut 
suivre  pour  y  satisfaire,  et  je  l'exposerai  d'autant  plus  volontiers, 
qu'elle  donne  en  quelque  sorte  le  secret  de  l'exactitude  actueUç 
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des  Tables  astronomiques,  et  de  Taccord  qui  existe  dans  leurs 
résultats. 

545.  L'esprit  de  la  méthode  consiste  à  corriger  les  éléments 
d'un  seul  coup ,  et  tous  à  la  fois  par  un  grand  nombre  d'observa- 
tions, tel  que  i  ooo  à  i  200.  Pour  cela,  on  regarde  chaque  obser> 
vation  comme  une  donnée  que  l'on  compare  aux  Tables  astrono- 
miques déjà  faites  et  que  celles-ci  doivent  représenter.  Le  résultat 
des  Tables ,  comparé  avec  celui  de  l'observation ,  fait  connaître 
l'erreur  dont  les  Tables  sont  affectées  dans  cette  partie  de  leur 
construction  ;  il  est  vrai  que  cela  suppose  les  observations  parfai- 
tement exactes,  et  elles  ne  sauraient  l'être  toutes  que  par  un 
hasard  presque  impossible  :  mais  comme  la  méthode  dont  on  fait 
usage  permet  de  faire  concourir  un  grand  nombre  d'observations, 
il  est  extrêmement  probable  que  leurs  erreurs  devront  se  com- 
penser en  grande  partie  dans  les  résultats  moyens  déduits  de  leur 
ensemble,  pourvu  toutefois  qu'elles  ne  renferment  point  de  vice 
constant  et  commun ,  tel  que  pourrait  le  produire,  par  exemple, 
un  défaut  de  construction  dans  quelque  partie  essentielle  des 
instruments  dont  on  s'est  servi ,  une  méthode  vicieuse  d'observer, 
ou  telle  autre  cause  permanente  et  toujours  dirigée  dans  le  même 
sens.  En  supposant  les  observations  exemptes  de  ces  vices,  et  l'on 
doit  toujours  s'assurer  qu'elles  en  sont  exemptes,  on  peut  attri- 
buer aux  Tables  toutes  les  différences  des  résultats  calculés  et  des 
résultats  observés.  Ces  différences  sont  donc  les  erreurs  des  Tables. 

Voyons  maintenant  d'où  peuvent  provenir  ces  erreurs.  Ce  n'est 
point  de  la  forme  même  des  Tables  :  car ,  dans  l'état  actuel  de 
l'astronomie,  cette  forme  se  déduit  de  la  théorie  de  l'attraction; 
elle  n'est  que  la  représentation  des  formules  analytiques ,  réduites 
en  nombres  et  décomposées  de  manière  à  réduire  les  calculs  à 
leur  plus  grand  degré  de  simplicité.  C'est  donc  évidemment 
sur  les  éléments  des  Tables  que  le  soupçon  doit  se  porter  ;  j'en- 
tends par  éléments  le  petit  nombre  de  données  particulières  à 
chacun  des  corps  célestes  donnés  qui  doivent  se  tirer  des  obser- 
vations ,  parce  qu'elles  sont ,  pour  ainsi  dire ,  individuelles  :  ce 
sont  les  constantes  arbitraires  qui  entrent  dans  les  formules  géné- 
rales; elles  ne  peuvent  être  tirées  que  de  l'expérience. 
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Si  l^oa  a  commis  quelque  erreur  en  déterminant  ces  éléments, 
s^ils  ne  sont  pas  tout  à  fait  exacts ,  il  est  sensible  que  cette  erreur 
introduite  dans  les  formules  analytiques  se  perpétuera  dans  leurs 
résultats,  et  produira  des  différences  entre  les  observations  qui 
sont  vraies,  et  les  quantités  annoncées  par  les  Tables  qui  sont 
fausses.  Or  il  est  presque  impossible  que  Ton  ne  commette  pas 
quelque  petite  erreur  sur  la  première  détermination  des  éléments  ; 
car  on  est  d'abord  obligé  de  les  déterminer  séparément,  et  cepen- 
dant ils  réagissent  les  uns  sur  les  autres  à  cause  des  rapports  par 
lesquels  ils  sont  unis  :  l'évaluation  de  chacun  d^eux  ne  saurait 
donc  être  définitivement  exacte  tant  que  tous  les  autres  ne  sont 
pas  exactement  connus.  Ainsi,  par  exemple,  le  lieu  du  périgée 
ne  peut  pas  être  exactement  connu  si  Ton  ne  connaît  les  dimen- 
sions de  l'ellipse  ;  par  conséquent  l'excentricité  à  son  tour  influe 
sur  l'équation  du  centre ,  et  la  recherche  de  cette  dernière  exige 
aussi  que  l'on  connaisse  le  lieu  du  périgée.  Cette  réaction  générale 
des  éléments ,  les  uns  sur  les  autres ,  fait  qu'en  corrigeant  un  d'eux 
isolément  d'après  une  observation,  on  ne  serait  pas  sûr  que  cette 
correction  fût  juste  ;  il  se  pourrait  même  qu'elle  devînt  plus  nui- 
sible que  favorable  à  l'exactitude ,  parce  qu'en  altérant  la  valeur 
d'un  des  éléments ,  on  altère  aussi  tous  ceux  qui  sont  en  rapport 
avec  lui ,  sans  connaître  l'effet  qu'on  produit  sur  eux.  Cette  mé- 
thode de  corrections  isolées  et  partielles  est  donc  essentiellement 
vicieuse.  Lorsque  chaque  élément  a  été  déterminé  dans  les  cir- 
constances qui  lui  sont  les  plus  favorables,  c'est-à-dire  dans  celles 
où  il  a  le  plus  d'influence,  il  faut,  pour  pousser  plus  loin  l'exacti- 
tude ,  trouver  un  procédé  qui  permette  de  les  corriger  tous  simul- 
tanément :  c'est  à  quoi  l'on  parvient  par  la  méthode  des  équations 
de  condition. 

Cette  méthode  repose  sur  un  principe  général  qui  nous  a  déjà 
servi;  c'est  que  si  plusieurs  causes  de  variations  très-petites  in- 
fluent sur  un  résultat,  il  suffit  de  calculer  leurs  effets  isolément , 
et  la  somme  de  ces  effets  partiels  composera  l'effet  total.  C'est 
ainsi  que ,  pour  connaître  les  changements  de  la  déclinaison  et  de 
l'ascension  droite  des  astres ,  par  suite  de  la  précession  des  équi- 
noxes  et  de  la  variation  d'obliquité,  on  calcule  séparément  les 
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effets  de  ces  deux  causes  et  l'on  en  fait  la  sorome  :  de  même,  dans 
le  cas  des  Tables  astronomiques ,  Terreur  totale  des  Tables  est  la 
somme  des  petites  erreurs  particulières  produites  par  chacun  des 
éléments.  On  calculera  donc  l'effet  isolé  que  produirait  une  petite 
erreur  indéterminée  sur  chacun  d'eux,  on  en  fera  la  somme ,  et, 
en  l'égalant  à  l'erreur  des  Tables  déduite  de  leur  comparaison 
avec  le  ciel,  on  aura  une  équation  de  condition  entre  les  erreurs, 
parce  qu'en  effet  ce  sera  une  condition  à  laquelle  leurs  valeurs 
simultanées  devront  satisfaire.  Cette  équation  contiendra  seule- 
ment les  premières  puissances  des  variations  des  éléments ,  car  on 
peut  négliger  les  autres  comme  fort  petites ,  et  cela  est  nécessaire 
pour  n'avoir  à  traiter  que  des  équations  du  premier  degré.  Les 
coefficients  des  différents  termes  de  ces  équations  contiennent  les 
éléments  eux-mêmes  ;  mais  comme  ils  sont  tous  multipliés  par  les 
erreurs  des  éléments ,  qui  sont  nécessairement  fort  petites,  il  n'est 
pas  nécessaire  que  les  valeurs  des  éléments  soient  connues  d'une 
manière  bien  exacte  pour  réduire  les  coefficients  en  nombres,  et 
les  premières  évaluations,  qui  ont  servi  à  former  ks  Tables  qfie 
Ton  corrige ,  suffiront  pour  cet  objet.  Le  résultat  de  tous  les  calculs 
sera  donc  une  équation  numérique  et  du  premier  degré  entre  l'er- 
reur des  Tables  dans  chaque  observation  ,  et  les  erreurs  particu- 
lières de  tous  les  éléments. 

Si  les  observations  étaient  d'une   exactitude  géométrique,  il 
suffirait  de  former  autant  de  ces  équations  quMl  y  a  d^éléments  à 
corriger  ;  mais ,  comme  elles  comportent  toujours  quelques  petites 
erreurs,  on  supplée  à  leur  imperfection  par  leur   nombre.  On 
forme  beaucoup  plus  d'équations  de  condition  que  l'on  n'a  d'élé- 
ments à  déterminer  ;  on  en  forme  autant  que  l'on  a  d'observations, 
puis  on  les  combine  successivement  de  manière  à  en  tirer  d'autres 
qui   soient  le  plus  favorables  possible   à  la  détermination  de 
chaque  élément ,  c'est-à-dire  qu'on  les  ajoute  énseÉ^ble  ou  qu'on 
les  soustrait  les  unes  des  autres ,  de  manière  à  en  tirer  d'antres 
équations  où  le  coefficient  numérique  de  l'erreur  due  à  cet  élé- 
ment soit  le  plus  grand  possible ,  tandis  que  ceux  des  autres  élé- 
ments  sont  les  moins  considérables.  On  sent ,  en  effet,  que  Terrenr 
cherchée  étant  égale  à  la  somme  des  autres  termes  de  l'équation, 


PHYSIQUE.  5o7 

divisés  par  le  coefficient  numérique  qui  la  multiplie ,  plus  ce  dé- 
nominateur sera  grand  par  rapport  aux  autres  termes ,  plus  les 
erreurs  de  ceux-ci  seront  de  peu  d'importance.  D'après  cette 
remarque,  le  procédé  analytique  qu'il  faut  employer  pour  obtenir 
directement  l'équation  la  plus  favorable  à  chaque  élément  se  pré> 
sente  de  lui-même.  Disposez  toutes  les  équations  de  manière  que 
le  coefficient  de  l'erreur  due  à  cet  élément  soit  positif  dans  toutes. 
Gela  est  toujours  possible  en  changeant  convenablement  les  signes 
de  tous  les  termes  qui  les  composent  ;  puis  faites  la  somme  de 
toutes  les  équations  ainsi  préparées.  Dans  cette  somme ,  l'erreur 
de  Félément    que  vous  avez    favorisé  a  le  plus  grand  coeffi- 
cient possible,  puisqu'elle  est  multipliée  par  la  somme  de  tous  les 
coefficients  particuliers  qui  l'affectent ,  au  lieu  que  les  coefficients 
des  autres  erreurs  se  sont  en  partie  ajoutés  et  en  partie  soustraits, 
suivant  la  disposition  fortuite  de  leurs  signes ,  de  manière  qu'il  a 
dû  s'en  compenser  une  partie.  Quand  on  a  formé  autant  de  ces 
équations  spéciales  que  l'on  a  d'erreurs  à  déterminer ,  on  déter- 
mine chacune  de  celles-ci  parle  procédé  ordinaire  de  l'élimination. 
Il  est  facile  de  voir  que,  dans  cette  opération ,  chacune  des  incon- 
nues conserve ,  dans  son  équation ,   l'avantage  que  son  grand 
coefficient  lui  donne.  Car  si  l'on  prend  là  valeur  d'une  de  ces 
inconnues ,  de  x  par  exemple^  dans  l'équation  où  elle  est  favo- 
risée ,  les  coefficients  numériques  de  cette  valeur  seront  tous  des 
fractions  moindres  que  l'unité.  Par  conséquent ,  si  on  les  sub- 
stitue dans  toutes  les  autres  équations,  ils  affaibliront  le  coefficient 
que  X  avait  dans  chacune  d'elles  ;  et  ainsi  les  termes  qui  en  résul- 
teront  ne   pourront  pas  détruire  la  supériorité  qu'avait    dans 
chaque  équation  le  coefficient  d'une  des  autres  inconnues.  On  doit 
parvenir,  par  ce  procédé  ,  à  connaître  avec  la  plus  grande  exac- 
titude les  corrections  simultanées   des   éléments  pour  l'époque 
moyenne  à  laquelle  se  rapportent  les  observations  dont  on  a  fait 
usage.  Ces  corrections  étant  connues,  on  les  applique  aux  élé- 
ments précédemment  adoptés,  et  on  a  ainsi  leurs  valeurs  défini- 
tives. En  comparant  ces  valeurs  à  celles  que  l'on  obtient  par  des 
calculs  semblables  pour  une  autre  époque  éloignée  de  la  première» 
on  parvient  à  trouver  les  variations  très-lentes  que  les  éléments. 
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éprouvent,  et  auxquelles  on  a  donné  le  nom  d'inégalités  séca- 

lairesi^), 

La  méthode  que  nous  venons  d*expliquer  a  été  imaginée  par  le 
célèbre  astronome  Tobie  Mayer ,  qui  en  a  fait  le  premier  usage 
pour  la  formation  de  ses  Tables  de  la  lune.  Elle  a  été  depuis  em> 
ployée  dans  toutes  les  déterminations  astronomiques  où  Ton  a 


(*)  Gomme  cette  méthode  est  très-importante  en  astronomie  ,  je  rappli- 
querai à  un  exemple. 

Supposons  que  Ton  ait  un  grand  nombre  d^observations  du  fioleil  qae 
Ton  puisse  regarder  comme  très-exactes.  On  en  déduira  les  longitudes  du 
soleil,  et  en  les  comparant  à  celles  que  donnent  les  Tables,  les  différanoet 
seront  les  erreurs  de  ces  Tables.  Je  les  représenterai  par  C,  C,  C. 

Comme  les  perturbations  peuvent  être  supposées  exactement  connues  par 
la  théorie ,  et  qu'on  a  dû  en  tenir  compte  dans  les  calculs ,  les  erreurs  res- 
tantes doivent  résulter  de  toutes  celles  que  Ton  a  pu  faire  sur  les  éléments 
elliptiques  )  il  faut  y  démêler  ce  qui  appartient  à  chacun  d'eux. 

Considérons  d'abord  le  lieu  du  périgée.  On  calculera  l'effet  qu'une  mijiate 
de  changement  .dans  sa  position  produirait  sur  la  longitude.  Pour  cela 
il  faut  avoir  des  Tables  du  soleil.  Prenons  celles  de  Delambre,  que  le 
Bureau  des  Longitudes  a  publiées,  et  qui  sont  calculées  en  mesures  sexagé- 
simales. 

Dans  ces  Tables  on  a  donné  au  périgée  une  certaine  position,  diaprés  la- 
quelle on  a  calculé  les  anomalies,  en  retranchant  la  longitude  du  périgée  de 
la  longitude  du  soleil.  Par  conséquent,  une  minute  de  changement  sur  le 
lieu  du  périgée  change  d'une  minute  Panomalie  correspondante  à  chaque 
longitude.  Supposons  donc  que  la  longitude  qui  a  donné  l'erreur  C  r^ionde, 
par  exemple,  à  198^  sexagésimaux  d'anomalie ,  comptée  du  périgée  :  ce  sera 
six  signes  et  dix-huit  degrés,  ou  6^  18®,  suivant  la  manière  de  compter  des 
astronomes ,  chaque  signe  valant  So^'  sexagésimaux.  On  trouvera  dans  la 
Table  de  Téquation  du  centre,  qu'à  ce  point  de  l'orbite,  10'  d'augmen- 
tation sur  l'anomalie  produisent  un  accroissement  de  i8''',8  sur  l'équation 
du  centre,  d'où  il  suit  que  i'  produit  i",88;  et  comme,  à  ce  point,  Téqua* 
tion  du  centre  S'  Ts',Jîg,  34 >  est  soustractive ,  la  longitude  £TS'  se  trouve 
diminuée  de  la  même  quantité.  Or,  augmenter  l'anomalie  ou  l'angle  obtus 
ET5'  de  i',  c'est  reculer  le  périgée  d'autant,  puisque  la  longitude  ETS'  du 
soleil  doit  rester  la  même.  Par  conséquent,  la  diminution  de  1'  sur  la  lon- 
gitude du  périgée  produit,  à  ce  degré  d'anomalie,  i%88  de  diminution  sur 
la  longitude  vraie  du  soleil. 

On  calculera  de  même  l'effet  d'un  changement  arbitraire  dans  la  valeur  do 
la  plus  grande  équation  du  centre.  Pour  faciliter  cette  recherche  ,  il  con- 
vient de  choisir  la  diminution  séculaire  17",  18  (oSr,oo53)  dont  l'iniuence 
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réussi  à  obtenir  une  grande  exactitude ,  et  il  faut  convenir  qu'elle 
seule  peut  leur  donner  la  dernière  perfection.  Cette  méthode 
serait  également  applicable  aux  recherches  de  la  physique  el  de 
la  chimie;  en  général^  elle  peut  servir  toutes  les  fois  qu'il  s'agit 
de  représenter  un  grand  nombre  d'observations  par  des  formules 
analytiques  dont  la  forme  est  donnée  :  mais ,  jusqu'ici ,  cette  mé- 
thode si  universellement  utile ,  étant  restée  entre  les  mains  des 


se  tronve  toute  calculée  dans  la  même  Table  pour  chaque  d^;ré  d^ano- 
malie.  On  supposera  donc  que  la  plus  grande  équation  soit  augmentée 
de  17",  18. 

II  en  résultera  k  198**  d^anomalie  une  augmentation  de  5'',to  sur  l'équa- 
tion du  centre,  ce  qui  donnera  encore  S'',  10  de  diminution  sur  la  longitude. 

Enfin ,  il  pourra  y  avoir  aussi  quelque  erreur  sur  la  longitude  moyenne  du 
soleil  indiquée  par  les  Tables  pour  un  instant  donné ,  par  exemple  pour 
le  i^^  janvier  à  minuit.  Cette  longitude  moyenne,  que  les  astronomes 
appellent  l'époque,  est  aussi  un  des  éléments  que  Ton  emploie  pour  le  calcul 
des  observations  relatives  à  un  autre  instant  donné;  car  on  part  de  là  pour 
calculer  quelle  sera ,  pour  ce  nouvel  instant ,  la  longitude  moyenne  du  soleil , 
et  y  à  cet  eflet,  00  ajoute  à  l'époque  le  moyen  mouvement  du  soleil,  depuis 
le  i^' janvier  à  minuit,  jusqu'*à  Pinstant  de  Fobservation  que  Tpn  calcule. 
Il  ne  peut  pas  y  avoir  d^erreur  dans  cette  réduction ,  parce  que  le  moyen 
mouvement  est  parfaitement  bien  connu  ;  c'est  donc  sur  la  longitude 
moyenne  qui  sert  d'origine,  c'est-à-dire  sur  l'époque,  que  le  soupçon  doit 
se  porter.  Supposons  qu'acné  ait  besoin  d'être  augmentée  d'un  nombre  z  de 
secondes ,  en  sorte  que  son  erreur,  exprimée  en  secondes,  soit  -\-z. 

Désignons  aussi  par +  ^  l'augmentation  qu''il  faut  faire  à  la  longitude  du 
périgée  ,  et  par  +^  celle  qu'il  faut  faire  à  la  plus  grande  équation  du  centre , 
ces  corrections  étant  aussi  exprimées  en  secondes  comme  la  première  ;  et 
calculons  l'effet  qui  en  va  résulter  sur  la  longitude  déduite  des  Tables. 

Puisqu'un   accroissement  d'une  minute  sur  la  longitude  du  périgée  en 

X  1"  88 
produit  un  de  i'',88  sur  la  longitude,  x  secondes  donneront     '     ' —  on 

x.o  o3i33}Car  ces  changements  étant  très-petits  peuvent,  sans  erreur  sen- 
sible y  être  supposés  proportionnés  entre  eux. 

De  même  l'augmentation  r  de  la  plus  grande  équation  donnera ,  dans  l'ex- 
pression de  la  longitude ,  la  correction 

—^  ou -r.  0,0969. 

Et  eomme  les  Tables ,   si  elles  éuient  parfaitement  corrigées ,  devraient 
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sayanU  y  il  ne  paraît  pas  qu'on  en  ait  jamais  parlé  avant  nous 
dans  avicun  ouvrage  élémentaire. 

54G.  On  peut  encore  combiner  les  équations  de  condition  d'a- 
près un  autre  principe ,  qui  a  été  emplo^Fé,  pour  la  première  fois, 
par  Legendre ,  et  qu*il  a  noçimé  le  principe  des  moindres  carrés. 
Voici  en  quoi  il  consiste  : 

Si  Ton  cherchait  à  déterminer  la  position  d'un  point  de  Tespace, 
et  que  plusieurs  observations  eussent  donné  pour  cette  posidon 


satisfaire  aux  observations,  on  aura 

Longitode  observée  =  longitude  calculée -h  r,  o,o3i33  —x-  0,0969-1-». 
Or  on  a 'trouvé 

Longitude  observée  --  longitude  caleulée=C; 
on  aura  donc  Téquation 

C  =cr-H  «.  o,o3i33  ^y.  0,2969, 

qui  sera  une  ééfuation  de  condition  y  entre  les  trois  corrections  x,  jr^  z. 

Si  C  était  connu  avec  une  rigueur  géométrique,  trois  équations  semblables 
suffiraient  pour  déterminer  ces  trois  inconnues.  Mais  les  erreurs  inévitables 
des  observations  exigent  qu^on  en  emploie  un  plus  grand  nombre.  On  les 
combine,  comme  nous  Tavons  enseigné  dans  le  texte,  de  manière  àen  tjrer 
trois  équations  où  les  coefficients  de  x  ^  y^z  soient  successivement  aussi 
grands  que  possible  comparativement  à  ceux  des  autres  inconnues.  Ces  trois 
équations  résultantes  donnent  les  trois  inconnues  avec  d^autant  plus  d^xsc- 
titude,  qu^on  a  employé  un  plus  grand  nombre  d^observations.  On  rapporte 
leurs  valeurs  au  milieu  de  Pintervalle  que  les  observations  comprennent,  ce 
qui  suppose  qu^elles  ne  sont  pas  trop  éloignées  les  unes  des  autres,  et  que  le 
moyen  mouvement  est  assez  exactement  connu  ;  car  cette  connaissance  est 
indispensable  pour  transporter  les  longitudes  moyennes ,  depuis  Tinstant 
qui  sert  ^époque  aux  Tables ,  jusqu^à  ceux  des  différentes  observations.  Dan» 
Pétat  aètuel  de  l^istronomie  ,  ces  suppositions  sont  plus  que  permises  ;  mais 
sMl  s^agissait  dWe  nouvelle  planète  où  Ton  craindrait  de  ^es  admettre,  on 
introduirait,  au  lieu  de  t ,  une  quantité  variable 

n  étant  la  correction  du  mouvement  annuel ,  et  /  le  nombre  d^années  écou- 
tées depuis  une  époque  fixe,  mais  arbitraire,  que  Ton  prendrait  pour  origine. 
En  déterminant  les  valeurs  de  or ,  ^,  z  pour  deux  époques  éloignées ,  par 
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diverses  valeurs  peu  différentes  les  unes  des  autres,  comment  dé- 
teniiinerait-on  la  position  moyenne?  Ce  qui  se  présente  de  plus 
simple  et  de  plus  naturel  serait  de  chercher  une  position  qui 
s'écartât  le  moins  possible,  dans  tous  les  sens,  des  positions 
observées;  c'est-à-dire  une  position  telle  que  la  somme  des 
carrés  de  ses  distancée  aux  positions  observées  fût  la  plus  petite 
possible.  Le  problème  est  absolument  pareil ,  quand  on  veut  com- 
biner plusieurs  observations  de  quelque  genre  que  ce  soit.  Les 
distances  des  points  sont  les  différences  des  résultats  particuliers- 
au  résultat  moyen.  Puisqu'il  est  impossible  de  les  anéantir  toutes , 
il  faut  choisir  le  résultat  moyen ,  de  manière  que  la  somme  des 
carrés  de  ces  différences  soit  un  minimum. 

L'analyse  fournit  pour  cela  une  règle  fort  simple.  Pour  former 
réquation  du  minimum  par  rapport  à  une  des  inconnues,  il  faut 
multiplier  tous  les  termes  de  chacune  des  équations  de  condition 
par  le  coefficient  de  V inconnue  dans  cette  équation,  pris  avec  son 
signe,  et  faire  une  somme  de  tous  les  produits.  Si  l'on  effectue 
cette  opération  successivement  sur  chacune  des  inconnues,  on  en 
tirera  pour  chacune  d'elles  une  équation  différente.  On  aura  donc 
ainsi  autant  d'équations  que  d'inconnues ,  et  ces  équations  seront 
toutes  du  premier  degré.  On  déterminera  donc  toutes  les  incon- 
nues par  le  procédé  ordinaire  de  Télimination. 


exemple  Ter«  1766,  pi^r  les  obserTations  de  Bradiey,  et  vers  1800,  par  celles 
de  Maskeline ,  on  verra  si  les  moyens  mouvements  du  soleil ,  le  déplacement 
dePapogéeet  les  variations  de  la  plus  grande  équation,  supposés  dans  les 
Tables,  s'accordent  avec  Fexpérience. 

En  combinant  1rs  équations  de  condition,  comme  nous  venons  de  le  dire, 
il  seprésente  quelquefois  un  cas  où  Ton  pourrait  être  embarrassé  ;  c'est  celui 
où  deux  des  inconnues  auraient  dans  toutes  les  équations  des  coefficients  de 
mêmes  signes  et  proportionnels  entre  eux.  Alors ,  en  effet ,  on  ne  pourrait 
favoriser  une  de  ces  inconnues  sans  favoriser  aussi  Tautre.  Dans  cette  cir- 
constance, il  n'y  a  qu'à  considérer  l'ensemble  de  ces  deux  termes  comme 
une  seule  inconnue  que  l'on  aura  soin  d'éliminer  ;  puis  quand  les  autres 
inconnues  seront  déterminées,  on  mettra  leurs  valeurs  dans  les  premières 
équations  de  condition  :  tout  y  sera  connu  alors,  excepté  la  somme  des  deux 
termes  que  l'on  a  réunis  en  un  seul.  Cela  fait,  on  partagera  la  somme  des 
équations  de  condition  en  deux  groupes ,  à  peu  près  également  ;  on  aura 
ainsi  deux  équations  pour  déterminer  chaque  terme  en  particulier. 
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Cette  méthode,  qui  consiste  en  quelque  sorte  à  prendre  le 
centre  de  gravité  des  observations  que  l'on  compare,  a  cela 
d'avantageux ,  qu'elle  conduit,  d'une  manière  directe  et  sans  aucun 
tâtonnement,  aux  équations  résultantes,  qui  doivent  donner  les 
valeurs  les  plus  convenables  aux  inconnues  du  problème. 
Laplace  est  parvenu  à  démontrer,  par  la  théorie  des  hasards, 
qu'elle  devient  nécessaire  dans  le  cas  où  Ton  veut  prendre  le 
milieu  entre  un  grand  nombre  d'observations  d'un  même  résultat, 
obtenues  par  des  moyens  différents,  par  exemple  par  des  obser- 
vations au  mural  et  au  cercle.  Dans  ce  cas ,  elle  est  la  seule  que 
le  calcul  des  probabilités  permette  d'employer  pour  avoir  la  plus 
grande  chance  possible  d'exactitude.  Son  emploi  forcé  dans  cette 
circonstance,  et  la  sûreté  du  principe  sur  lequel  elle  repose,  font 
penser  qu'il  convient  de  l'employer  dans  toutes  les  recherches  de 
résultats  moyens  déduits  d'un  grand  nombre  d'observations ,  et 
qu'à  cet  égard  il  faut  même  lui  donner  la  préférence  sur  la  mé- 
thode de  Mayer ,  qui  a  été  jusqu'à  présent  la  seule  employée  par 
les  astronomes.  Malheureusement  elle  exige  beaucoup  plus  de 
calculs  numériques  pour  la  formation  des  équations  spécialement 
relatives  à  chaque  inconnue.  Mais  cet  inconvénient  réel  ne  doit 
pas  empêcher  d'en  faire  usage  dans  les  recherches  délicates  où  Ton 
aura  besoin  de  la  dernière  exactitude  (*). 


(*)  Commo  le  principe  des  moindres  carrés  peut  être  d^une  application 
très-utile  dans  beaucoup  de  circonstances  ,  je  vais  donner  la  démonstration 
du  procédé  analytique  auquel  il  conduit.  Pour  cela ,  nommons  x,  ^ ,  2 ,  etc., 
les  corrections  des  élémcnis  qui  sont  les  inconnues  du  problème;  les  diverses 
équations  de  condition  seront ,  eu  général ,  de  la  forme 

o  =  /H-fcx-t-cr-»-<fc-i-..., 

en  passant  dans  un  seul  membre  tous  les  termes  qui  les  composent  ;  a,  6 , 
Cy  d  seront  des  coefficients  numériques  déterminés.  Si  toutes  ces  équations 
pou?alent  être  satisfaites  exactement  par  les  valeurs  de  x,  /,  s,  leurs  se- 
conds membres  se  réduiraient  à  zéro  comme  ils  le  doivent ,  lorsqu'on  y 
substituerait  pourx,r,s  ces  valeurs.  Mais,  comme  cette  condition  est 
impossible  à  remplir,  vu  le  nombre  des  équations,  qui  excède  celai  des 
inconnues,  il  y  en  aura  toujours  un  certain  nombre  qui  ne  seront  satisfaites 
qu''à  peu  près ,  et  le  plus  souvent  toutes  seront  dans  ce  cas.  Ainsi ,  en  repré- 


/ 
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Lorsqu^un  art,  une  science  ou  une  invention  quelconque  est 
arrivé  presque  tout  à  coup  au  plus  haut  degré  de  sa  perfection , 
lien  n'est  plus  intéressant  que  d'examiner  les  causes  secrètes  qui 
ont  amené  ces  progrès.  Pour  l'astronomie  observatrice,  ces  causes 
peuvent  se  réduire  à  trois  principales  :  Fextréme  perfection  des 


sentant  par  E  ce  qui  ne  se  détruit  point  après  la  substitution  dex,  y  y  5..., 
£  sera  Terreur  que  les  corrections  ne  peuvent  anéantir  ;  et  si  Ton  adopte 
une  notation  semblable  pour  toutes  les  équations  de  condition  employées  à 
la  détermination  de  x,  ^,  ;,  on  aura 

E  =  a  -H-  Aor  -h  cr  -h  <i«  -f-  . . . . 
E'  =  fl'  -h  Vx  -i-  cy  -\-  d'z  -\- 

E"  =  a" ^  b^x-^  c^r -i- d'e-h  ...i 

et  ainsi  de  suite.  Maintenant  la  somme  des  carrés  de  ces  erreurs  sera 
E«  -hE"  -h  E"*  -+-...;  et ,  en  la  représentant  par  S ,  on  aura 

D'après  le  principe  des  moindres  carrés,  les  valeurs  de  x,^,  z  doivent  être 
choisies  de  manière  que  cette  somme  soit  la  plus  petite  possible.  Il  s'agit  de 
les  déterminer  de  manière  que  cette  condition  soit  remplie. 

Pour  cela,  supposons  le  problème  résolu,  et  admettons  qu'en  effet  x,  y  y  s 
aient  été  déterminés  de  manière  à  satisfaire  à  cette  condition.  Il  faudra  qu'en 
donnant  une  autre  valeur  à  une  de  ces  inconnues,  à  x  par  exemple,  toutes 
les  autres  restant  les  mêmes,  la -somme  S  devienne  plus  grande  qu'elle  ne 
l'était  d'abord.  Exprimons  cette  condition  analytiquement.  Soitx-f-x'  la 
nouvelle  valeur  de  x  que  l'on  emploie  :  en  la  substituant  au  lieu  de  x,  dans 
l'expression  précédente ,  on  aura  la  nouvelle  valeur  de  S  qui  en  résulte ,  et  que 
je  représenterai  par  S';  ce  sera 

S'=(bx'  -ha-hhx'^cX'h  ...  )*-h{b'x'-i-a'-{-b'x-i-c'jr'i-.  ..)»-+-..., 

ou  ,  en  développant  les  carrés  compris  entre  les  parenthèses  , 

S' — S  —  2x'[b{a-+-bX'^cjr-+-  ...  ) -\-h' (a' -hb'x-\-c'jr-i-  ...)-t-  ...] 

-i-x' »  (  b^  -h  b'*  H-  b"*  -+-.,.). 

Pour  que  S'  surpasse  S,  il  faut  que  la  somme  des  termes  du  second  mem- 
bre soit  toujours  positive  quel  que  soit  x',  et  soit  qu'on  le  prenne  positif  ou 
négatif  :  or,  comme  l'un  de  ces  termes  est  multiplié  par  x',  et  le  second  par 
jr  "y  si  l'on  prend  pour  x'  une  fraction  moindre  que  l'unité ,  le  second  terme 
se  trouvera  plus  affaibli  que  le  premier,  parce  que  le  carré  d'une  fraction 
moindre  que  l'unité  est  toujours  plus  petit  que  cette  fraction  elle-même; 
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instriiments ,  la  détermination  des  résultats  particuliers  par  le 
concours  d'un  grand  nombre  d*obseryations  voisines  réduites  par 
le  calcul  aux  mêmes  circonstances,  enfin  l'emploi  des  équations 
de/conditton  pour  la  correction  simultanée  des  éléments ,  en  ayant 


et  comme  rien  n^empéche  de  prendre  x'  aussi  petit  que  l^on  voudra ,  il  s^en- 
suit  que ,  quels  que  soient  les  coeflicients  numériques  a,  b ,  c ,  a'^  V,  e\  et 
les  valeurs  des  inconnues  x,/*,  5,  on  peut  toujours  faire  on  sorte  que  le  terme 
affecté  de  x'  remporte  sur  le  terme  affecté  de  x'^  :  alors  le  signe  du  se- 
cond membre  dépendra  donc  absolument  de  celui  de  son  premier  terme.  Or, 
quand  on  en  sera  venu  à  ce  point,  si  Ton  s^avise  de  changer -H  x'  en  —  x', 
on  changera  donc  aussi  le  signe  du  second. membre;  c^est-à-dire  que  1II 
était  positif  avec -^x',  il  deviendra  négatif  avec  ^x',  et  réciproquement. 
Mais,  par  une  conséquence  nécessaire,  il  y  aura  un  des  cas  où  S'  surpassera 
S,  et  un  autre  où  il*sera  moindre  que  S.  Ce  résultat  est  contraire  à  la  sup- 
position  que  S  est  un  minimum  :  ainsi,  pour  que  cette  supposition  soit  vnie, 
il  faut  que  le  changement  de  signe  du  second  membre  en  plus  et  en  moins 
soit  impossible,  quelque  valeur  et  quelque  signe  que  Ton  veuille  donner  à 
x^  Il  n^y  a  poué  cela  qu^un  moyen,  c'est  de  rendre  nul  le  coofiicient  dex', 
afin  de  faire  disparaître  ce  terme,  qui  seul  occasionne  le  changement  de  signe 
que  Ton  veut  éviter.  Pour  cela  ,  il  faut  qu'on  ait 

o  =  fe  ( a 4- ix -h cj^ -i-  . .  . ) 4- &'  (a'-Hft'x-|-c>-t-  ...)-*-  •  •■» 

c'est-à-dire  que  les  inconnues  x,  Xy  s  doivent  être  déterminées  de  manière 
que  cette  condition  soit  remplie  ;  alors,  eu  effet,  on  aura 

S'=S-t-x'»(^»4-i'*H-rV..)f 
et  quelque  valeur  que  Ton  veuille  donner  à  x',  S'  sera  plus  grand  que  S. 

L'équation  à  laquelle  nous  venons  de  parvenir  peut  être  mise  sous  la  forme 
suivante,  qui  est  plus  simple  : 

(0  o  =  fah-^xfh*-\-rfhc-\-zfbd-\-.,,, 

en  désignant  par  le  signe /une  somme  de  produits,  telle  que 

f  ah  =z  ab -^ a' h'  -i- .  . .,     f  bc  =  bC'i-b'c'-{-., .  , 

et  ainsi  de  suite.  On  voit  que  cette  équation  en  x,  x,  z  se  déduit  des  équa- 
tions de  condition  précisément  suivant  les  règles  que  nous  avons  indiquées 
dans  le  texte. 

Nous  n'avons  considéré  qu'une  des  inconnues  ;  chacune  d'elles,  traitée  (Je 
la  même  manière,  conduirait  aune  condition  analogue  :  par  exemple,  en  con- 
sidérant r,  la  condition  que  S  soit  aussi  un  minimum  relativement  à  cette 
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égard  à  leur  dépendance  réciproque.  Ces  trois  principes  de  per- 
fectionnement seront  également  applicables  à  toutes  les  sciences 
d'observations  dans  lesquelles  on  parviendra  à  établir ,  par  le 
calcul ,  les  rapports  des  faits  entre  eux. 

inconnue,  exigerait  qu^on  eût  entre  x,  ^,  5  la  condition 
(a)  o=^faC'\'xfbc-^jrfc*-^Efcdri-,,,, 

De  même,  la  condition  relative  à  s  serait 
(3)  o  =  /a4'+-xfbd-i-jrfcdH-z/d*-h,,.^ 

En  appliquant  successivement  ce  principe  à  toutes  les  inconnues  x^r»  Sy 
on  en  tirera  autant  d'équations  quHl  7  a  d^nconnues,  et  par  rélimina(ion  on 
pourra  déterminer  chacune  d'elles. 

Les  valeurs  de  x,  y,  Zy  déterminées  de  cette  manière  seront  telles ,  que  si 
Ton  fait  quelque  changement  en  plus  ou  en  moins  à  une  quelconque  d'entre 
elles  y  la  somme  des  carrés  des  erreurs  qui  en  résulteront  sera  plus  grande 
qu'elle  ne  Vét^iX  auparavant.  Ces  valeurs ,  ainsi  déterminées ,  seront  donc 
propres  à  représenter  le  mieux  possible  les  observations,  puisqu'elles  don- 
nent le  système  d'erreurs  qui  s'en  écarte  moins  que  ne  ferait  tout  autre 
système. 


33. 
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CHAPITRE  XIII 

Construction  des  Tables  du  soleil. 

546.  Les  éléments  de  Fellipse  solaire  étant  bien  déterminés,  il 
ne  reste  plus  qu^à  construire  les  Tables,  c'est-à-dire  à  calculer 
d'avance  pour  chaque  jour  le  lieu  du  soleil.  L'analyse  fournit  pour 
cela  des  méthodes  directes  et  rigoureuses,  qui  font  connsutre  la 
valeur  du  rayon  vecteur  et  de  la  longitude  en  fonction  du  temps ,  à 
partir  d'une  époque  et  d'une  position  données. 

11  n*est  pas  possible  d'exposer  ici  les  calculs  qui  conduisent  à  ces 
valeurs  générales;  je  vais  seulement  donner  une  idée  de  leur 
forme  et  de  l'usage  qu'on  en  fait. 

547.  Nous  avons  reconnu  précédemment  que  le  mouvement  du 
soleil  peut  être  considéré  comme  composé  d'un  mouvement  cir- 
culaire  qui  en  fait  la  partie  principale  ^jct  d'une  correction  dépen- 
dante de  l'excentricité. 

D'après  cela ,  on  conçoit  que  l'expression  analytique  du  rayon 
vecteur  doit  être  composée  de  deux  parties  :  la  première  constante, 
et  égale  au  demi-grand  axe  de  l'ellipse ,  ou  à  la  distance  moyenne 
du  soleil  à  la  terre  ;  la  seconde  variable  ,  et  représentant  les  ac- 
croissements ou  les  diminutions  de  cette  distance  dans  les  divers 
points  de  l'orbite. 

De  même ,  l'expression  de  la  longitude  doit  contenir  une  partie 
proportionnelle  au  temps ,  et  relative  au  mouvement  circulaire  : 
c'est  la  longitude  moyenne ,  avec  une  correction  dépendante  da 
mouvement  elliptique ,  et  qui  est  l'équation  du  centre. 

Ces  corrections  du  rayon  vecteur  et  de  la  longitude  sont  pério- 
diques, et  se  renouvellent,  par  les  mêmes  degrés,  à  chaque  révo- 
lution annuelle.  L'analyse  les  représente  par  des  sinus  et  des  co- 
sinus d'angles,  qui  croissent  proportionnellement  au  temps.  En 
effet ,  ces  quantités  sont  également  périodiques  ;  car  le  sinus  d'un 
angle,  d'abord  nul  quand  l'angle  est  nul,  croît  ensuite  jusqu'à 
100  grades ,  où  il  atteint  son  maximum  ;  de  là  ,  décroit  de  méuie 
jusqu'à  200  grades,  où  il  devient  nul  de  nouveau,  puis  passe  au- 
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dessous  du  diamètre/  où  il  reprend  successivement  les  mêmes 
valeurs  en  sens  contraire.  Les  cosinus  ont  une  marche  analogue. 
Ces  quantités  sont  donc  propres  à  représenter  des  valeurs  pério- 
diques ,  et  la  théorie  de  Tattraction  a  fait  voir  qu'en  effet  on  peut 
exprimer  de  cette  manière  toutes  les  inégalités  des  mouvements 
célestes.  L'expérience  seule  aurait  conduit  au  même  résultat, 
mais  par  une  voie  plus  lente  ;  car  Lagrange  a  prouvé  que  si  plu- 
sieurs quantités  se  suivent  dans  une  marche  régulière,  on  peut 
toujours  en  découvrir  la  loi;  mais  il  faut,  pour  cela,  que  les  ob- 
servations soient  tout  à  fait  exactes ,  ou  du  moins  qu^elles  ne  com- 
portent  que  de -très- petites  erreurs  (*).  La  théorie  du  mouvement 
elliptique  fournit  donc  le  moyen  de  prévenir  ,  en  cela ,  les  obser- 
vations,  et  d'anticiper  sur  la  suite  des  temps. 

Enfin ,  comme  les  corrections  du  mouvement  circulaire  du  soleil 
sont  toutes  fort  petites ,  puisqu'elles  dépendent  de  l'excentricité , 
l'analyse  les  donne  en  série ^  c'est-à-dire  qu'elles  sont  exprimées 
par  une  suite  de  termes  ordonnés  suivant  les  puissances  de  l'ex- 
centricité ,  et  par  conséquent  de  plus  en  plus  petits.  Ces  formules , 
fondées  sur  la  théorie  de  l'attraction  universelle ,  sont  démontrées 
dans  le  premier  volume  de  la  Mécanique  céleste.  Nous  ne  pouvons 
que  renvoyer  à  ce  grand  ouvrage. 

Les  valeurs  absolues  du  rayon  vecteur  et  de  la  longitude  dépen- 
dent des  éléments  de  l'ellipse  ;  et  comme  ces  éléments  changent  peu 
à  peu  avec  le  temps ,  en  raison  des  inégalités  séculaires ,  les  Tables 
construites  sur  leurs  valeurs  actuelles  ne  pourraient  servir  que  pen- 
dant un  temps  assez  court.  Pour  éviter  cet  inconvénient ,  on  a  joint 
aux  Tables  les  corrections  que  la  variabilité  des  éléments  doit  y  in- 
troduire à  la  longue ,  et ,  de  cette  manière ,  elles  peuvent  s'étendre 
à  un  grand  nombre  de  siècles  avant  et  après  l'époque  pour  laquelle 
elles  sont  calculées. 

548.  En  comparant  les  résultat^  de  ces  Tables  avec  de  longues 
suites  d'observations  très-exactes,  on  a  reconnu  que  le  mouvement 
eUiptique  du  soleil  ne  suffit  pas  tout  à  fait  pour  les  représenter. 
On  a  découvert  ainsi,  dans  ce  mouvement,  de  petites  inégalités  que 


(*)  Mémoires  de  l'Académie  pour  iy72,  page  5i3. 
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Ton  n'avait  pas  aperçues  d*abord  ;  ce  sont  les  perturbations.  La 
théorie  de  l'attraction  en  a  fait  connaître  les  lois,  et  même  adonné 
la  grandeur  de  quelques-unes.  On  a  calculé  les  valeurs  des  autres 
par  la  méthode  des  équations  de  condition ,  et  l'on  joint  ces  résultats 
auK  Tables ,  comme  autant  de  corrections  à  faire  au  mouvement 
elliptique. 

549.  On  a  donc  ainsi  toutes  les  données  et  toutes  les  formules 
nécessaires  polir  calculer  la  position  actuelle  du  soleil  dans  son  or- 
bite à  un  instant  quelcopque  donné  :  il  ne  reste  plus  qu'à  réduire 
ces  calculs  en  Tables ,  qui  permettent  de  les  exécuter  facilement. 
C'est  ce  qui  peut  se  faire  de  plusieurs  manières  plus  ou  moins  com- 
modes; mais  l'expérience  a  doimé  pour  cela4es  règles  dont  on  s^é- 
carte  peu.  Ainsi,  pour  compléter  les  notions  précédentes,  il  ne  me 
reste  phis  qu'à  faire  connaître ,  en  peu  de  mots ,  la  construction  de 
ces  Tables  et  la  manière  d'en  faire  usage. 

Leur  principe  fondamental  consiste  à  présenter  d'abord  les  va- 
leurs moyennes  des  principaux  éléments  toutes  calculées  pour  le 
commencement  de  chaque  année ,  et  à  donner  ensuite  les  moyens 
d'en  déduire  pour  un  autre  instant  quelconque  les  nouvelles  va- 
leurs, soit  vraies,  soit  moyennes  de  ces  éléments.  Dans  tous  ces 
calculs ,  la  première  chose  à  connaître ,  c'est  la  longitude  moyenne 
du  soleil,  et  celle  de  son  périgée  ou  de  son  apogée  pour  l'instant  qui 
sert  d^origine  aux  Tables  ;  car,  de  là,  on  peut  conclure  les  valeurs 
de  cesl  quantités  pour  un  instant  quelconque,  et,  par. suite,  en 
vertu  des  lois  du  mouvement  elliptique ,  on  peut  calculer  l'ano- 
malie, l'équation  du  centre,  la  longitude,  l'ascension  droite  et  la 
déclinaison  du  soleil.  Aussi  la  longitude  moyenne  et  la  position  da 
périgée  ou.  de  l'apogée  pour  l'origine  de  chaque  année  sont-elks 
les  premières  données  que  les  Tables  présentent,  et  ces  valeurs 
initiales  s'appellent  Y  époque  des  Tables  astronomiques, 

91R>.  Dans  les  Tables  publiées  par  le  Bureau  des  Longitudes  de 
France,  on  a  pris  pour  origine  le  i*^'  janvier  de  chaque  année,  à 
minuit  moyen  au  méridien  moyen  de  Paris,  et  les  époques  sont 
calculées  pour  cet  instant. 

Mais  dans  les  anciennes  Tables  astronomiques ,  où  Ton  s'embar- 
rassait peu  d»  se  conformer  à  l'usage  civil ,  l'origine  est  différente 
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selon  les  années.  C'est  le  3i  décembre  »  à  midi,  lemps  moyen,  pour 
les  années  communes,  et  le  i*'' janvier,  à  midi ,  temps  moyen ,  ppur 
les  années  bissextiles.  Celte  différence  a  été  introduite  pour  pou- 
voir transporter  facilement  d'une  année  à  l'autre  les  lieux  moyens 
calculés  pour  les  différents  jours  de  chaque  mois.  £n  effet,  sup- 
posons-les calculés  pour  une  année  commune ,  et  qu'onveuille  les 
transporter  à  une'année  bissextile  pour  laquelle  on  ait  conservé  la 
même  époque  du  3i  décembre  :  il  n'y  aura  rien  à  changer  dans  les 
deux  premiers  mois ,  parce  que  les  lieux  nioyens  du  soleil  rede* 
viennent  les  mêmes,  aux  mêmes  jours,  après  une  année;  mais  à 
la  fin  de  février  de  l'année  bissextile ,  on  devra  ajouter  le  mouve- 
ment pour  un  jour,  à  cause  du  jour  intercalaire  qui  se  place  à 
cette  époque.  La  longitude  du  soleil  se  trouvera  donc  augmentée 
de  cette  quantité ,  et  cette  augmentation  se  perpétuant  jusqu'-à  la 
fin  de  l'année ,  il  faudra ,  pour  employer  les  résidtats  des  années 
précédentes,  les  avancer  tous  d'un  jour  pepdant  les  dix  derniers 
mois.  Au  lieu  de  cela,  si  l'on  prend  le  i*''  janvier  pour  l'époque 
de  l'année  bissextile,  les  mouvements  moyens  de  Tannée  précé- 
dente seront  trop  forts  d'un  jour  pendant  les  deux  premiers  mois , 
et  il  faudra  les  diminuer  de  cette  quantité  pour  les  adapter  à  l'année 
bissextile;  mais,  à  la  fin  de  février,  l'addition  du  jour  intercalaire 
supplée  à  ce  retard ,  et  l'on  est  d'accord  pour  le  reste  de  l'année. 
Cette  différence  d'époques  est  donc  utile  pour  simplifier  le  trans- 
port des  Tables  d'une  année  à  l'autre  ;  c'est  pourquoi  on  l'avait 
généralement  adoptée.  Mais  le  Bureau  des  Longitudes  a  considéré 
qu'il  est  plus  avantageux  encore  de  rendre  tous  les  calculs  uni- 
formes.  On  obtenait  cet  avantage  en  plaçant  toujours  l'époque  au 
commencement  de  l'année,  et  c'est  ce  que  l'on  a  fait  dans  les  nou- 
velles Tables.  11  en  résulte  une  colonne  pour  les  années  communes , 
une  pour  les  années  bissextiles;  cela  n'a  aucun  inconvénient. 

Comme  l'instant  où  l'on  compte  midi  n'est  pas  le  même  dans  les 
pays  qui  n'ont  pas  la  même  longitude ,  il  fallait,  pour  lier  les  ob- 
servations entre  elles ,  convenir  d'une  époque  commune  qui  fût 
fixée  par  un  phcnomèhe  astronomique  instantané,  et  qui  servît 
partout  d'origine  au  temps  moyen.  On  a  choisi  pour  cela ,  comme 
Qous  l'avons  dit  plus  liaut,^  l'instant  du  passage  du  soleil  au  périgée 
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OU  à  l'apogt^e  de  son  orbite.  C'est  Tapogée  que  Ton  emploie  dans 
les  anciennes  Tables,  qui  sont  encore  les  plus  communes;  c^est 
pourquoi  nous  prendrons  ce  cas  pour  exemple. 

SKI .  Lorsque  Finstant  du  passage  du  soleil  à  l'apogée  est  coddu, 
ainsi  que  sa  longitude  comptée  de  Téquinoxe  moyen  pour  le  même 
instant,  on  ajoute  à  cette  longitude  moyenne  le  moyen  mouvement 
du  soleil  jusqu'au  3i  décembre  ou  au  i^**  janvier  à  midi ,  et  Ton  a 
la  longitude  moyenne  du  soleil  pour  cette  .époque ,  ou  V époque  des 
Tables.  En  effet,  lorsque  le  soleil  est  apogée  ou  périgée,  son  lien 
vrai  dans  Tellipse  coïncide  avec  son  lieu  moyen ,  et  la  longitude 
vraie  est  la  même  que  la  longitude  moyenne. 

En  ajoutant,  jour  par  jour,  à  ce  résultat  le  moyen  mouvement 
diurne  du  soleil ,  on  aura  la  longitude  moyenne  à  midi  pour  tous 
les  jours  de  l'année. 

532.  Par  exemple,  suivant  les  observations  de  Maskeline, 
calculées  par  Delambre ,  le  soleil  a  passé  à  son  apogée  le  3o  juin 
1780  à  o**20"24%  temps  moyen  à  Paris  (*).  Sa  longitude,  expri- 
'      — 

[*)  J'emploie  ici  les  anciennes  divisions  du  cercle  et  du  jour,  parce  qu'elles 
sont  encore  employées  dans  toutes  les  Tables  astronomiques  dont  cet  article 
suppose  Pusage  ;  ainsi  les  heures  y  sont  comptées  à  partir  de  midi  Quant 
aux  données  dont  j'ai  fait  usage,  on  peut  aisément  les  déduire  de  celles  que 
j'ai  rapportées  plus  haut  relativement  au  périgée.  J'ai  dit  que,  d'après  les 
observations  de  Maskeline  et  les  calculs  de  Delambre,  le  soleil  iJÙX 
passé  au  périgée  le  39  décembre  1780  à  6^,4402  de  temps  moyen  décimil 
compté  de  midi  au  méridien  de  Paris,  et  que  sa  longitude,  relativement  àTé- 
quinoxe  moyen,  était  alors  3io?>'^i749i  ^^  1^  division  décimale.  Puisque  U 
longitude  du  périgée  augmente  annuellemeut  de  o^r^oigioGôS,  elle  a  dû  aug- 
menter'en  une  demi-année  de  la  moitié  de  cette  quantité,  ou  de  oKCjOogSSS. 
Retranchant  cette  variation  de  la  longitude  du  périgée  le  29  décembre,  on 
aura  la  longitude  qu'il  a  dû  avoir  six  mois  auparavant  ;  ce  sera  SioBCyifiSBS; 
par  conséquent,  la  longitude  de  l'apogée  s  4a  même  époque  aura  pour  valevr 
iioKr,i6536  ou  9g«8'55'',8  en  mesures  sexagésimales.  Cest  la  valeur  que 
nous  avons  adoptée  pour  la  longitude  de  l'apogée,  le  3o  juin  1780. 

Quant  à  l'époque  précise  où  le  soleil  a  passe  par  ce  point ,  on  l'obtiendra 
de  même  en  partant  de  l'époque  de  son  passage  au  périgée  le  ag  déceinlM« 
1780,  à  6^,4403  de  temps  moyen  au  méridien  de  Paris  ;  car  il  suffit  d'êterde 
cette  époque  une  demi-révolution  anomalistique,  c'est-à-dire  iS^fiaç/^r 
et  l'on  trouve  pour  différence  le  3o  juin  à  o^,bi4i65  ou  o^2o™a3*,86  e« 
mesures  sexagésimales,  comme  nous  l'avons  adopté. 
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mée  en  degrés  sexagésimaux ,  et  rapportée  à  Téquinoxe  moyen , 
était  alors  égale  à  gg^S'SS'^  8.  C'était  donc  en  même  temps  sa  lon- 
gitude moyenne. 

Depuis  cet  instant  jusqu'au  3i  décembre  1780  a  midi  moyen,  il 
s'est  écoulé  i83J  23**  89™  36*,  qui ,  à  raison  de  36o®  pour  une  année 

,  36om83,985833        o  «    //  v  /         „ 

tropique,  donnent  — jr^rz — ,  ^.^^ —  ou  181*2042  ,4 PO^''»*c- 

360,242564 
croissement  de  la  longitude  moyenne  dans  cet  intervalle. 

Ajoutant  ce  résultat  au  précédent,  on  a  28o°2g'38",2.  C'est 
l'époque  des  anciennes  Tables  du  soleil  pour  l'année  1781. 

L'apogée  s^est  déplacé  dans  cet  intervalle  d'une  quantité  égale  à 
— 3fig    A     ar ou  3i",2.  Il  faut  ajouter  ce  résultat  à  la  lon- 
gitude de  Papogée  au  3o  juin  1780  :  on  aura  ainsi  99*^9'  27"  pour 
cette  longitude.  Cette  quantité  se  trouve  ain$i  toute  calculée  dans 
les  Tables. 

533.  Quand  on  connaît  l'époque  pour  une  année,  il  est  facile 
d^  l'obtenir  pour  l'année  suivante.  Il  suffit  d'ajouter  le  moyen 
mouvement  du  soleil  pour  365  jours,  si  l'année  à  laquelle  on 
veut  transporter  Tépoque  est  une  année  commune  \  et  pour  366 , 
s'il  s'agit  d'une  bissextile.  Dans  le  premier  cas,  c'est  359®45'4o">4 5 
dans  le  second,  36o**44'48'^4•  ^°  rejetant  du  résultat  les  cir- 
conférences entières,  la  somme  est  l'époque  cherchée  (*).  On  trouve 
ces  époques  toutes  calculées  dans  les  Tables,  pour  un  grand 
nombre  d'années  d'avance. 

3^4.  Supposons  maintenant  que  l'on  demande  le  lieu  elliptique 


C^)  Cela  se  voit  tout  de  suite  en  se  rappelant  que  le  mouvement  séculaire 
du  soleil,  c^est-à-dire  son  mouvement  pour  100  années  juliennes  de  365^,a5, 
est  égal  à  100  circonférences +4^' 4^"  sexagésimales;  car,  en  prenant  la  cen- 
tième partie  de  cette  quantité,  on  a  36o*o'27'',45  pour  le  mouvement  du 
soleil  en  365J,a5  :  d^où  retranchant  i4'47"  P^P^*  ^^  mouvement  en  |  de  jour, 
à  raison  de  Sq'%"  en  un  jour  entier,  il  reste  359^4^'4<''S4  P^"'^  ^®  mou- 
vement en  365  jours,  comme  nous  Tavons  adopté.  En  ajoutant  Sq'S",  on 
aura  le  mouvement  pour  un  jour  de  plus,  c^est-à-dire  pour  366  jours:  ce  sera 
36oo44'4^'S4)  comme  nous  Pavons  employé. 
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du  soleil  pour  le  28  janvier  1781  à  midi,  temps  moyen  à  Paris. 
L'intervalle  de  cet  instant  à  Fépoque  est  28  jours ,  qui  donnent 

sec*.  28     ^^ 27«>35'53^2 

365,242264 

■pour  raccroisseroent  de  la  longitude  moyenne. 
Ajoutons  la  longitude  de  répoque,  qui  est.   .  .  .     28o°29'38,"2 
On   a  la  longitude  moyennne   du  soleil    pour 

l'instant  demandé ,  égale  à 3o8®  5'  h'\^ 

Venons  maintenant  aux  inégalités. 

La  longitude  de  l'apogée  à  l'époque  était   ....       99"  9'  27",» 

Son  mouvement  pour  28  jours  est 4*»^ 

Longitude  de  l'apogée  à  rinstant  demandé  .  .  .  99°  9'3I^8 
Si  Ton  retranche  ce  résultat  de  la  longitude 
moyenne  9  on  aura  la  distance  moyenne  du 
soleil  à  l'apogée  de  son  orbite,  c^est-à-dire 
l'anomalie  qui  aurait  lieu  si  son  mouvement 
eût  été  uniforme.  C'est  ce  que  Ton  nomme 
V anomalie  moyenne;   comptée  de  l'apogée, 

elle  est  de 208»  55' Sp^ô 

Quand  on  connaît  cette  quantité,  les  Tables 
donnent  l'équation  du  centre  qui  y  corres- 
pond; elle  est  de 56'53",7 

Gomme  elle  est  additive  dans  cette  partie  de  l'or- 
bite, il  faut  l'ajouter  à  la  longitude  moyenne 
calculée  pour  le  28  janvier  à  midi;  on  aura 

ainsi 309°   2'25',i 

C'est  le  lieu  elliptique  du  soleil  à  cette  époque.  En  y  ajoutant 
les  perturbations,  la  nutation  et  l'aberration,  qui  sont  données 
par  les  Tables  pour  chaque  position  de  l'astre ,  on  aura  la  longi- 
tude vraie ,  ou  le  lieu  apparent  du  soleil.  Cette  longitude  étant 
trouvée,  on  en  peut  déduire  aisément  par  le  calcul  l'ascension 
droite  et  la  déclinaison ,  l'obliquité  de  l'écliptique  étant  connue. 
Les  Tables  donnent  encore  pour  le  même  instant  le  rayon  vecteur 
du  soleil ,  ou  sa  distance  vraie  à  la  terre  exprimée  en  parties  de  sa 
distance  moyenne,  et,  par  suite,  elles  font  connaître  sa  parallaxe 

r      • 

horizontale  et  son  diamètre  apparent,  qui  sont  Tun  et  l'autre  recj- 
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proques  à  la  distance.  Tous  les  éléments  du  lieu  vrai  de  cet  astre 
sont  ainsi  parfaitement  déterminés. 

SlStf.  Si  Ton  employait  les  nouvelles  Tables  du  soleil  de  De- 
lambre,  le  calcul  ne  serait  pas  plus  difficile.  Seulement  comme  les 
anomalies  y  sont  comptées  à  jf^artir  du  périgée ,  c'est  le  lieu  du  pé- 
rigée qui  sert  d'époque  avec  la  longitude  moyenne  ;  et  ces  éléments 
sont  toujours  calculés  pour  le  i^'  janvier  à  minuit  moyen ,  comme 
nous  Tavons  dit  plus  haut. 

5^6.  Les  recherches  de  chronologie  et  d'astronomie  ancienne 
exigent  fréquemment  que  Ton  détermine ,  non  pas  avec  une  pré- 
cision absolument  rigoureuse ,  mais  à  quelques  minutes  de  temps 
près,  le  jour  et  l'heure  d'un  équinoxe  ou  d'un  solstice  pour  des 
époques  très-distantes  de  nous.  Faire  ce  calcul  aussi  complètement 
que  s'il  s^agissait  d'obtenir  une  détermination  astronomique  se- 
rait entreprendre  un  travail  superflu  y  dans  lequel  même  on  pour- 
rait craindre  de  commettre  aisément  des  erreurs,  par  le  manque  de 
pratique  habituelle  de  ces  sortes  de  cas  éloignés.  Pour  obvier  à  ces 
inconvénients  y  M.  Largeteau  a  construit  des  Tables  abrégées  qui, 
par  un  calcul  arithmétique  très-court ,  donnent  spécialement  les 
dates  des  équinoxes  et  des  solstices ,  dans  des  limites  d'erreur  d'un 
petit  nombre  de  minutes ,  jusqu'à  4o  siècles  avant  Tère  chrétienne 
et  jusqu'à  20  siècles  après  cette  ère,  ce  qui  satisfait  à  tous  les  be- 
soins qu'on  en  peut  avoir.  Il  a  publié  ces  Tables  dans  les  Jddi- 
tions  à  la  Connaissance  des  Temps  pour  l'année  1847.  ^^  ^^  ^^ 
extraites  de  ce  recueil  avec  son  assentiment,  et  je  les  ai  insérées 
à  la  fin  du  présent  ouvrage.  Elles  seront  d'un  usage  très-utile , 
même  pour  les  astronomes  qui  auraient  à  faire  de  semblables  re* 
cherches,  en  leur  offrant  des  approximations  sûres  pour  préparer 
des  déteirminations  plus  précises. 
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CHAPITRE  XIV. 

Sur  Vinégalité  des  jours  solaires  et  sur  l'équation  du 
temps.  Conversion  du  temps  vrai  en  temps  mojren 
ou  en  temps  sidéral,  et  réciproquement. 

3tf7.  Maintenant  que  nous  connaissons,  avec  exactitude,  la 
marche  du  soleil  et  les  dimensions  de  son  orbite ,  il  doit  être  pos- 
sible de  calculer  Tare  qu'il  décrit,  parallèlement  à  l'équateur,  dans 
chaque  jour  de  Tannée.  Si  ces  arcs  diurnes  étaient  égaux  entre 
eux ,  la  durée  des  jours  solaires  serait  constante  ;  mais  ils  sont 
inégaux ,  et  voilà  pourquoi  les  jours  solaires  varient. 

Pour  comprendre  nettement  le  principe  et  les  lois  de  ces  in^* 
lités,  faisons  abstraction  de  la  nutation,  et  supposons  Téquateur 
et  récliptique  immobiles.  Par  le  pôle  de  Téquateur,  imaginons 
deux  méridiens ,  menés  aux  deux  extrémités  de  Tare  de  l'éclip- 
tique  que  le  soleil  décrit  dans  un  jour  sidéral.  L^arc  de  l'équateur 
que  ces  méridiens  interceptent ,  représentera ,  pour  cette  époque, 
la  différence  du  jour  sidéral  au  jour  solaire  ;  car,  lorsque  la  rota- 
tion de  la  sphère  céleste  est  terminée ,  il  faut  encore  que  ce  petit 
arc  de  Téquateur  traverse  le  plan  du  méridien ,  avant  que  le  soleil 
y  passe.  Or  il  est  facile  de  voir  que  ces  arcs  diurnes  ne  sont  pas 
de  même  longueur  dans  les  différents  temps  de  Tannée. 

D'abord  on  conçoit  qu'ils  doivent  varier  par  le  seul  effet  des 
inégalités  du  mouvement  propre  du  soleil  dans  son  orbite;  mais 
ce  n'est  pas  là  Tunique  cause  qui  les  rend  inégaux.  Ils  le  semient 
encore,  même  quand  le  soleil  parcourrait  Técliptique  d'un  mou- 
vement uniforme,  en  y  décrivant  chaque  jour  des  arcs  égaux.  Eo 
effet,  à  cause  de  Tobliquité  de  Técliptique,  ces  arcs  prennent  suc- 
cessivement diverses  inclinaisons,  par  rapport  à  Téquateur.  Dans 
le  temps  des  équinoxes ,  ils  coupent  ce  plan  sous  un  angle  égal  à 
Tobliquité  de  Técliptique ,  parce  que  leur  direction  est  alors  per- 
pendiculaire à  la  ligne  des  équinoxes,  qui  est  la  commune  section 
de  Técliptique  et  de  Téquateur.  Au  contraire ,  dans  le  temps  des 
solstices,  ils  deviennent  parallèles  à  cette  même  droite.  Lesméri- 
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(liens  menés  par  les  extrémités  des  arcs  diurnes,  près  du  solstice, 
sont  donc  plus  écartés  quUls  ne  le  seraient  s'ils  comprenaient  le 
même  arc  de  récliptique ,  près  des  équinbxes  ;  et  comme  l'écart  de^ 
ces  méridiens  mesure ,  sur  Téquateur,  les  retards  successifs  du  so- 
leil ,  ces  retards  sont  inégaux  et  plus  petits  dans  les  équinoxes  que 
dans  les  solstices  {*). 

Les  variations  journalières  du  mouvement  du  soleil ,  dans  son 
orbite,  sont  une  autre  cause  d'inégalité;  car  elles  augmentent  on 
diminuent  les  arcs  diurnes  que  le  soleil  décrit  sur  Técliptique ,  ce 
qui  change  encore  l'écart  des  méridiens ,  et  la  longueur  des  arcs 
de  réqoateùr,  qui  sont  comprîs  entre  eux. 

358.  On  voit  donc  que  l'inégalité  des  jours  solaires  est  due  à 
deux  causes  distinctes  :  l'obliquité  de  l'écliptique  et  l'inégalité  du 
mouvement  propre  du  soleil.  Ces  deux  causes  ont  chacune  leur 
action  à  part ,  de  sorte  qu'il  faudrait  les  détruire  toutes  deux ,  pour 


(*)  Lorsqu^on  rapporte  les  arcs  de  Pécliptique  au  plan  de  Téquateur ,  en 
menant  des  méridiens  par  leurs  extrémités ,  on  trouve  que  les  arcs  de  Té- 
quateur  qui  leur  correspondent  sont  inégaux,  ou  plus  grands,  ou  plus  petits, 
suivant  leur  position.  On  peut  facilement  trouver  par  le  calcul  la  mesure 
de  cette  différence.  Soient,  comme  dans  la^.  4^}  C  le  centre  de  la  terre ,  'Es' s" 
récliptique,  E^'^'Téquateur,  CPson  axe  qui  lui  est  perpendiculaire:  alors 
Ke  sera  la  ligue  des  équinoxes  ;  et  si  £5'  est  Tare  décrit  dans  un  jour  sur  ré- 
cliptique par  te  soleil,  à  partir  du  point  £,  le  méridien  Ps'q'  déterminera 
Tare  Etj'  de  Téquateur,  qui  fait  à  cette  époque  la  différence  du  jour 
solaire  au  jour  sidéral.  Diaprés  cette  construction ,  le  triangle  sphériqiic 
EU'^'  sera  rectangle  en  7';  et,  en  nommant  <»  Tobliquité  de  récliptique,  on 
aura ,  diaprés  les  règles  de  la  trigonométrie  sphériqùe , 

tang  Ë7' =  cos  w  tang  E5'. 

Le  cosinus  d''un  angle  étant  toujours  moindre  que  Punité,  tang  Eq'  sera 
moindre  que  tang  Es';  par  conséquent,  Parc  diurne  Eq'  intercepté  sur  Té- 
quateur  sera  plus  petit  que  Tare  Es'  décrit  sur  récliptique. 

Cette  relation  subsistera  également  pour  tous  les  arcs  de  Pécliptique  et  de 
réquateur,  comptés  de  la  même  manière ,  à  partir  de  Téquinoxe  ;  en  sorte 
que  le  soleil  étant,  par  exemple,  en  s  ",  on  aura  encore 

'  tang  Eq  "=  cos  a  tang Ej*. 

Si  S  est  le  lieu  du  solstice,  les  arcs  ES ,  EQ  sont  égaux  entre  eux,  et  à 
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que  les  jours  solaires,  de  vinssent  égaux  ^^  c'est-à^ire  qu'il  fandrat 
que  le  mouvement  du  soleil ,  dans  son  orbite >  devînt  uniforme, 
et  que  le  plan  de  Técliptique  coïncidât  avec  Téquateur.  Or  on  dé- 
montre ,  par  la  théorie  de  l'attraction,  que  cela  n'airivera  jamais, 
du  moins  en  vertu  des  causes  permanentes  qui  agissent  sur  le  sys- 
tème du  monde. 

3IS9.  D'après  la  discussion  que  nous  venons  d'établir,  on  voit 
que,  pour  calculer  les  inégalités  des  jours  solaires,  il  faut  calculer 
les  arcs  que  le  soleil  décrit  chaque  jour  sur  l'écfiptique,  en  vertu 
de  son  mouvement  vrai  en  longitude  ;  projeter  ces  arcs  sur  l'équa- 
teur,  par  des  méridiens ,  et  prendre  les  différences  successives  des 
angles  horaires  compris  eiitre  eux. 

560.  Ce  sont  ces  inégalités  inévitables  du  mouvement  du  soleil 
en  ascension  droite,  qui  ont  empêché  les  astronomes  de  s'en  servir 
pour  la  mesure  du  temps ,  dans  leurs  Tables  et  dans  leurs  obser- 
vations. Car  ces  perpétuelles  variétés,  dont  il  aurait  fallu  tenir 
compte,  auraient  excessivement  multiplié  les  calculs,  sans  ancone 
utilité.  Cet  inconvénient  n'a  point  lieu  dansPusage  dvil,  où  Fon 


looRi'.  Ainsi  >  puisqae  £9  **  est  moindre  que  Ej",  il  faut ,  par  compensalioo, 
que  q^Ç^  soit  plus  grand  que  j"S,  c^est-à-dire  que  Tare  intercepté  snrré^ 
quateur  par  les  méridiens  Pi^^''>  PSQ,  soit  plus  grand  que  Parc  de  rédip- 
tique  qui  y  correspond. 

On    peut   aisément   calculer    leur   différence:  car  5''â=  looC'  —  C^'i 
^"  Q  =  100  ^  —  Etf "  ;  par  conséquent , 

tang  E«"  = 


tang  £<?"  = 


tang  Si"  ' 
I 


lang  0^* 
Ces  valeurs,  substituées  dans  Péquaiion  précédente,  donneront 

tang  j^S  =  cos  ù  tang  ^"Q 

c^est-à-dire  que  le  rapport  des  arcs  diurnes  qui  se  correspondent  surle- 
quateur  et  sur  Pécliptique  au  solstice  est  inverse  de  ce  quMl  estàPéquiooxe. 
Ainsi,  en  supposant  que' Parc  diurne  décrit  par  le  soleil  sur  Pédiptiqae  fut 
toujours  le  même,  les  arcs  correspondants  de  Péquateur  seraient  iiiégiBX> 
plus  grands  que  Parc  de  Pécliptique  dans  les  solstices,  moindres  dans lo 
«quinoxes. 
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n'a  pas  besoin  d'une  si  grande  exactitude,  et  aussi  Ton  y  mesure 
le  temps  par  le  mouvement  vrai  du  soleil,  que  l'on  emploie  comme 
uniforme,  en  négligeant  ses  inégalités  qui  ne  sont  d'aucune  im- 
portance pour  cet  usage.  Cette  manière  d'agir  est  d'autant  plus  rai- 
sonnable ,  que  toute  la  distribution  des  travaux  de  la  société  est 
en  rapport  avec  le  mouvement  vrai  du  soleil ,  et  non  pas  avec  son 
mouvement  moyen. 

Mais,  pour  les  astronomes,  auxquels  Tuniformité  était  indis- 
pensable pour  obtenir  de  la  simplicité  dans  leurs  calculs ,  Pusage 
civil  n'était  point  praticable.  D'un  autre  côté,  la  nécessité  de  dater 
leurs  observations  et  d'en  retrouver  facilement  les  époques  appro- 
chées, leur  prescrivait  de  ne  point  s'éloigner  trop  de  l'usage  civil , 
qui  remplissait  parfaitement  ces  conditions.  C'est  pourquoi  ils  ont 
adopté  pour  mesure  du  temps  le  mouvement  moyen  du  soleil ,  et 
ils  ont  placé  Torigine  de  leur  période  de  manière  que  le  temps  so- 
laire moyen  ne  fît  qu'osciller  autour  du  temps  solaire  vrai ,  sans 
jamais  beaucoup  s'en  écarter.  Cest,  en  effet,  ce  qui  résulte  de  la 
détermination  du  temps  moyen ,  telle  que  nous  l'avons  expliquée 
plus  haut;  mais  on  comprendra  mieux  cette  conséquence,  en 
représentant  les  conventions  que  nous  avons  faites  alors,  au  moyen 
d'une  constniction  géométrique  qui  les  rend  sensibles.  Pour  cela, 
il  faut  d'abord  dépouiller  le  soleil  vrai  des  perturbations  qui 
i 'affectent,   afin  de  le  ramener  au  mouvement  elliptique,  sans 
quoi  il  serait  impossible  de  représenter  ses  irrégularités.  On  con- 
çoit ensuite  un  soleil  fictif  qui  décrit  le  grand  cercle  de  l'écliptique, 
d'un  mouvement  uniforme,  et  qui  passe  au  périgée  et  à  l'apogée 
en  même  temps  que  le  soleil  véritable.  Cet  astre  fictif  est  déjà 
exempt  des  inégalités  du  mouvement  elliptique.  On  conçoit  ensuite 
un  troisième  soleil  qui  passe  par  les  équinoxes  moyens  en  même 
temps  que  le  second ,  et  qui  se  meut*dans  l'équateur  moyen  avec 
un  mouvement  uniforme ,  de  manière  que  les  distances  angulaires 
de  ces  deux  astres  fictifs,  à  l'équinoxe  moyen  du  printemps ,  sont 
constamment  égales  entre  elles.  L'effet  de  l'obliquité  de  l'écliptique 
disparut  donc  pour  ce  troisième  soleil  ;  et ,  comme  on  a  corrigé 
l'inégalité  du  mouvement  propre ,  par  la  première  supposition , 
sa  marche  n'est  plus  assujettie  à  aucune  irrégularité  :  c'est  elle  qui 
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mesure  le  temps  moyen  des  astronomes,  hejour  moyen  est  Tinter- 
valle  de  temps  compris  entre  deux  passages  consécutifs  de  ce  solël 
fictif  au  méridien  moyen  ^  et  le  minuit  ou  le  midi  moyens  sont  les 
instants  de  son  passage  dans  ce  plan. 

361.  Il  est  visible  que  cette  construction  satisfait  pleinement 
aux  conditions  que  nous  avons  posées  dans  la  page  4^9  >  ^^' 
tivement  à  Porigine  du  temps  moyen.  En  effet,  suivant  la  défi- 
nition que  nous  venons  de  donner,  notre  troisième  soleil ,  dont  le 
mouvement  en  ascension  droite  est  uniforme,  passe  aux  équi- 
noxes  moyens  en  même  temps  que  le  second  soleil.  Il  coïncide 
donc  alors  avec  lui.  De  plus ,  à  partir  de  ce  point ,  ils  ont  an 
mouvement  parfaitement  égal,  le  second  sur  Técliptique,  le  troi- 
sième sur  Péquateur.  Donc ,  lorsque  le  second  soleil  arrivera  à 
.rapogée  ou  au  périgée  de  Torbite ,  le  troisième  soleil  aura  son 
ascension  droite  égale  à  la  longitude  de  l'apogée  ou  du  périgée. 
C^est  précisément  la  condition  par  laquelle  nous  avons  déterminé 
l'origine  du  temps  moyen ,  dans  le  passage  cité  plus  haut. 

Maintenant,  puisque  vous  connaissez  l'ascension  droite  du 
soleil  moyen  à  Finstant  du  passage  au  périgée ,  si  vous  prenez  le 
complément  de  cette  ascension  droite  à  4oo  grades ,  vous  aurez 
l'arc  qui  reste  encore  à  parcourir  au  troisième  soleil  pour  arriver 
à  l'équinoxe  moyen  du  printemps.  Comme  vous  connaissez  aussi 
son  mouvement  propre ,  qui  est  i^'yOgSiôSS  dans  un  jour  moyen, 
vous  pourrez  facilement  calculer  le  temps  qu'il  emploiera  pour 
parvenir  jusqu^à  cet  équinoxe;  cet  intervalle,  ajouté  à  l'instant 
du  passage  au  périgée  ou  à  l'apogée,  vous  donnera  l'instant  auquel 
le  soleil  moyen  doit  passer  à  l'équinoxe.  Cet  instant  s'appelle 
V équinoxe  moyen. 

382.  Le  temps  qui  s'écoule  entre  deux  retours  consécutifs  du 
soleil  moyen  au  même  équinoxe  moyen  forme  Vannée  moyenne 
tropique,  qui  contient  365J, 242264,  comme  nous  l'avons  déjà 
plusieurs  fois  annoncé.  Elle  diffère  un  peu  de  l'année  civile ,  qui 
se  règle  sur  les  retours  du  vrai  soleil  à  l'équinoxe  vrai.  Celle-ci 
éprouve  des  oscillations  périodiques  causées  par  la  nutation  qui, 
avançant  et  reculant  tour  à  tour  le  point  équinoxial ,  tantôt  di- 
minuent l'année  et  tantôt  l'accroissent.  Le  déplacement  progressif 
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de  lorbe  solaire  y  produit  encore  de  légères  variations ,  parce  que 
Id  vitesse  du  soleil  est  inégale  dans  les  différents  points  de  son 
ellipse,  qui  arrivent  successivement  à  Téquinoxe  (^). 

365.  En  général ,  il  est  facile  de  trouver  le  lieu  du  soleil  moyen 
dans  le  plan  de  Téquatcur    moyen,  à  un   instant   quelconque. 
donné;  car  il  suffit  de  calculer  pour  cet  instant,  par  les  Tables 


{*)  Nous  avons  maintenant  toutes  les  données  nécessaires  pour  expliquer 
comment  on  a  calculé  les  durées  des  saisons,  rapportées  dans  la  page  ^6S. 
Pour  trouTcr  les  durées  des  quatre  saisons  dans  une  année  quelconque,  il  faut 
chercher  les  instants  de  cette  année  auxquels  la  longitude  vraie  du  soleil 
devient  ov^,  loos^^  2oo^y  3oosr,  et  compter  les  nombres  de  jours  qui  les 
séparent. 

Cela  se  fait  au  moyen  des  Tables  du  soleil.  A  la  vérité,  ces  Tables  sout  con- 
struites de  manière  à  donner  la  longitude  vraie  du  soleil,  pour  un  instant 
connu  ;  au  lieu  que  dans  le  cas  actuel ,  c^est  la  longitude  vraie  qui  est  don- 
née, et  il  faut  en  déduire  le  temps.  Mais  il  est  facile  d'éluder  cette  difticulté. 
En  effet,  on  connatt  à  peu  près,  par  les  éphémérides,  les  jours  des  équi- 
noxes  et  des  solstices.  On  peut  donc  calculer,  par  les  Tables,  les  longitudes 
vraies  du  soleil ,  à  midi,  pour  les  jours  qui  précèdent  et  qui  suivent  ces  phé- 
nomènes ;  et  comme  on  connaît  aussi  le  mouvement  du  soleil  d'un  jour  à 
Tautre,  on  trouve,  par  une  simple  proportion,  les  instants  précis  où  les 
longitudes  vraies  atteignent  les  valeurs  requises.  Ces  époques  étant  connues, 
on  peut  ensuite,  pour  plus  d^exactilude,  calculer  rigoureusement  par  les  Ta- 
bles, les  longitudes  correspondantes  du  soleil,  s'assurer  qu^elles  sont  réel- 
lement oRr,  loogr,  'jooer,  3oo8r.  Si  Ton  y  trouve  quelque  différence ,  on  verra 
facilement,  d'*après  le  mouvement  du  soleil,  les  petites  corrections  qui  en 
résultent  dans  les  époques  adoptées.  On  conçoit  que  dans  cette  recherche  il 
faut  avoir  égard  à  la  nntation  ;  car  la  uutation,  déplaçant  Téquateur  sans  dé- 
placer le  soleil ,  avance  ou  recule  Téquinoxe  vrai ,  d'où  les  longitudes  vraies 
sont  comptées.  Par  une  conséqueucc  nécessaire,  les  variations  que  la  nuta- 
tion  éprouve  dans  Pintervalle  d^'une  année  h  ntie  autre,  et  même  dans  l'inter- 
valle d'une  seule  année,  doivent  avoir  aussi  leur  influence  sur  la  durée  des 
saisons-  Elles  y  produisent,  en  efl'et,de  petites  VQriétés  insensibles  dans  les 
usages  civils,  mais  dont  11  faut  tenir  compte  quand  on  veut  avoir  ces  inter- 
valles exactement';  ce  qui,  au  reste,  est  bien  rarement  nécessaire,  puisque  la 
division  de  l'année  en  saisons  est  purement  civile.  Si  Ton  veut  se  borner  à 
connaître  la  durée  moyenne  des  saisons  dans  l'état  actuel  de  Porbe  solaire , 
il    faut  faire  abstraction  de  la  natation,  et  calculer  les  longitudes  vraies 
oS*",  loog',  200»"^,  3oo8rpour  l'équinoxe  moyen.  C'est  ainsi  que  l'on  a  calculé 
les  nombres  rapportes  dans  la  page  468- 

En  ajoutant  ces  nombres,  on  trouve,  pour  la  durée  totale  des  quatre  sai- 
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astronomiques,  la  valeur  de  la  longitode  moyenne  du  soleil 
comptée  de  l'cquinoxe  moyen ,  et  cette  longitude,  reportée  dans  le 
plan  de  l'équateur  moyen ,  est  l'ascension  droite  da  soleil  moyen , 
ou  Y  ascension  droite  moyenne  du  soleil. 

S^il  n'y  avait  pas  de  nutation ,  le  pôle  vrai  coïnciderait  avec  le 
pôle  moyen ,  et  l'ascension  droite  vraie  du  soleil  se  mesurerait  sur 
le  même  équateur  que  celle  du  soleil  moyen.  Ces  deux  ascensions 
droites  différeraient  en  général  Fune  de  l'autre ,  parce  que  la  mar- 
che du  vrai  soleil  en  ascension  droite  est  inégale ,  tandis  que  celle 
du  soleil  moyen  est  uniforme.  Lear  différence  réduite  en  temps,  à 


sons,  365  ,242364*  Elle  surpasse  de  10"  la  durée  moyenne  de  Tannée  tro- 
pique. Cette  légère  différence  tient  à  Tinégalité  du  mouvement  du  soleil  daos 
les  différents  points  de  son  orbite,  qui  arrivent  successivement  aux  équinoxes 
et  aux  solstices ,  par  suite  du  déplacement  du  grand  axe,  comme  nous  FaTons 
vu  dans  le  texte. 

Considérons ,  par  exemple,  Péquinoxe  du  printemps  :  Tanomalie  moyenne 
qui  y  répond,  étant  comptée  du  périgée,  a  pour  valeur,  suivant  les  Tables, 
87Si^,33458,  en  1800 ,  ce  qui  donne  Téquation  du  centre  égale  à  +aKr,io{o7. 
Après  une  année  tropique  moyenne,  c'est-à-dire  après  365i,24a364)  la  ^^^^ 
anomalie  et  la  môme  équation  du  centre  auraient  encore  lieu,  si  le  périg^ 
était  immobile;  mais  comme  il  s'est  déplacé  de  i9i'',07  dans  rinterralle, 
Vanomalie  moyenne  ne  sera  plus  que  $7^,33458  —  ok>',oi9io7  ou  87Si',3iSj7i 
ce  qui  donne,  pour  Téquation  du  centre,  ^sr,  10396,  valeur  plus  petite  de 
o8r,oooi  I  que  la  précédente.  Ainsi  la  longitude  vraie,  après  une  année  moyenne, 
ne  sera  pas  encore  o^,  comme  elle  l'était  Tannée  précédente,  et  le  soleil  aura 
encore  o^'',ooo  1 1  h  parcourir,  avant  d'arriver  à  Téquinoxe  vrai.  Il  lui  faut,  poor 

cela , g  ^--.    ,  ou  0^,0010.  Cette  quantité  doit  donc  être  ajoutée  à  nne 

1,0931035 

année  tropique  moyenne,  pour  avoir  Tintervatle  de  temps  compris  entredeoi 
retours  consécutifs  du  soleil  vrai  à  Péquinoxe  moyen  du  printemps.  Parcelle 
raison ,  l'intervalle  des  équinoxes  vrais  surpasse  de  lo"'  celui  des  équinoxes 
moyens.  On  voit  aussi  que  cette  différence  n'est  pas  constante  pour  toutes  les 
années.  Elle  varie  avec  la  position  de  l'ellipse  solaire  sur  le  plan  de  l'éelip- 
tique. 

Si  l'on  voulait  avoir  égard  à  la  nutation ,  la  différence  de  deux  équinoxes 
moyens  de  même  dénomination  pourrait  être  encore  plus  grande  ;  car  la  na- 
tation peut  faire  varier  le  point  équinoxial  de  oKi'^0018  sur  l'écliptique  dans 
l'intervalle  d'une  année,  ce  qui  ajouterait  encore  0^,0164  à  Pintervalle des 
équinoxes  vrais  «  qui  pourrait  ainsi  surpasser  de  174''  Fintervalle  des  équi- 
noxes moyens.  Cette  différence  varie  d'une  année  à  l'autre ,  parce  que  i(^ 
changements  de  la  nutation  en  longitude  ne  sont  pas  les  mêmes  tons  les  ans. 
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raison  d*uii6  heure  décimale  pour  é^o  grades ,  indiquerait  Tinter- 
vaHe  de  temps  dont  le  vrai  soleil  suit  ou  précède  l'autre ,  à  Tin- 
stant  que  l'on  à  considéré. 

Cet  intervalle  a .  été  appelé  par  les  astronoaies  V équation  du 
temps;  parce  qu'en  effet,  lorsque  sa  valeiir  est  connue >  en  l'ajou- 
tant au  temps  vrai ,  on  a  le  temps  moyen ,  et  en  la  retranchant  du 
temps  moyen ,  on  a  le  temps  Vrai  (^j. 

Ce  résultat  est  bien  facile  à  démontrer  quand  on  fait  abstraction 
de  la  nutation  comme  nous  le  supposons  ici  ;  car,  en  désignant  par 
A  l'ascension  droite  du  soleil  vrai ,  par  M  celle  du  soleil  moyen ,  et 

par  a  Tascension  droite  du  zénith  ,  il  est  clair  que  — y sera  le 

temps  vrai,  et — y — ^  sera  le  temps  moyen.  La  fiiflerence  entre  le 
temps  moyen  et  le  temps  vrai  sera  donc  — j j — i  ou  sim- 

piement  — ^ ^  de  sorte  que,  a  disparaissant,  il  ne  reste  que  la 

différence  des  ascensions  droites  des  deux  soleils. 

La  nutation  modifie  un  peu  ce  résultat  ;  parce  qu*aIors  les  deux 
ascensions  droites  A  et  M  ne  se  mesurent  ni  sur  le  même  équateur, 
ni  à  partir  du  même  équinoxe.  On  peut  toutefois,  en  ayant  égard 
à  cette  circonstance,  trouver,  par  une  marche  analogue,  la  diffé- 
rence du  temps  moyen  et  du  temps  vrai.  Pour  y  parvenir^  soient  T  le 
temps  moyen ,  et  T'  le  temps  vrai  que  l'on  compte  à  un  même  in- 
stant dans  un  Heu  déterminé ,  à  Paris  par  exemple.  En  convertis- 
sant ces  temps  en  arcs,  ^oT  sera  Tangle  horaire  du  soleil  moyen 
avec  le  méridien  moyen  de  Paris,  et  40  T'  sera  l'angle  horaire  du 
soleil  vrai  avec  le  méridien  vrai  du  même  lieu  ("**).  Or,  puisque  Ion 


('")  Toute»  Tes  considèrutions  qui  vont  suivre  sont  fondées  sur  les  principes 
établis  n<>  518,  pages  469  et  suivantes.  Pour  les  bien  saisir^  il  faut  se  repor- 
ter aux  démonstrations  qui  ont  été  données  alors ,  tant  dans  le  texte  que» 
dans  les  notes  qni  raccompagnaient. 

(**)  Le  méridien  moyen  est  celui  qui  est  mené  par  le  zénith  moyen,  petpen- 
diculairenidnt  &réquateor  moyen  ;  le  méridien  vrai  est  celui  qui  est  mené 
par  le  «énlth  vrai ,  perpendiculairement  à  Téquatenr  vrai  :  c^cst  le  méridien 
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connaît  le  temps  moyen  T,  on  peut  calculer  pour  ce  mêmi;  instant, 
par  les  Tables  astronomiques,  l'ascension  droite  moyenne  M  du  soleil 
moyen,  comptée  de  Téquinoxe  moyen;  et  en  l'ajoutant  à  4oT, 
Tare  M  +  4^  T  sera ,  pour  cet  instant ,  l'ascension  droite  du  zé- 
nith moyen,  comptée  du  même  cquinoxe.  Pour  convertir  cette 
quantité  en  ascension  droite  vraie ,  il  suffit  de  lui  ajouter  Tascen- 
sion  droite  vraie  du  point  équinoxial  moyen ,  c'est-à-dire  f  cos», 
en  nommant  ^  la  nutation  en  longitude.  Cette  réduction  a  été  dé- 
montrée dans  la  page  462.  Elle  tient  à  la  petitesse  delà  nutation  et 
au  peu  d^ obliquité  de  Téquatcur  vrai  sur  l'équateur  moyen. 
M  +  4^  "^  +  ?^^^  ^  ^^^^  donc  Pascension  droite  vraie  du  zénith  vrai 
comptée  de  l'équinoxe  vrai.  En  la  divisant  par  4o  pour  la  réduire 
en  temps ,  on  aurait  le  temps  sidéral  vrai ,  compté  du  même  équi- 
noxe. 

Mais  cette  ascension  droite  peut  s'obtenir  encore  d'une  autre  ma- 
nière ,  en  ajoutant  à  l'angle  horaire  vrai  ^o  V  l'ascension  droite 
vraie  A'du  soleil  comptée  de  l'équinoxe  vrai  sur  Téquateur  vrai.  L'arc 
A'+  40  T' devra  donc  égaler  M  +  4©  T  +  «p  cos  &> ,  et  de  cette  égalité 

,     rr.      TT.,      A'  —  9C0S&>  —  M      ,  .  ,A'  —  a>cos&>  —  M 

l'on  tire  T  —  T'  = ^—, ;  la  quantité  ^ 

40  *  4^ 

est  donc  proprement  V équation  du  temps  ;  car  on  voit  qu'en  l'a- 
joutant au  temps  vrai  T'  on  aura  le  temps  moyen  T,  et  qu'en  la  re- 
tranchant du  temps  moyen  T,  on  aura  T'. 

Lorsque  l'on  a  formé  des  Tables  du  soleil  pour  le  méridien  d'un 
lieu  déterminé,  on  conçoit  qu'avec  ces  Tables  on  peut  calculer , 
pour  un  instant  donné  de  temps  moyen,  l'ascension  droite  moyenne 
M,  l'ascension  vraie  A'  et  la  nutation  f  cos  &>.  On  peut  donc  réduire 
la  formule  précédente  en  nombres  ;  et  c'est  ainsi  que  sont  con- 
struites les  Tables  de  Véquation  du  temps  (*). 

moyen  déplacé  par  la  nutation  avec  tout  le  reste  de  la  terre,  et  avec  Féqoa- 
teur  même,  qu^il  coupe  toujours  au  même  point  physique.  En  général,  ilûiul 
concevoir  les  méridiens  et  Téquatenr  vrai  comme  formant ,  avec  la  terre ,  un 
système  invariable  qui  oscille  autour  de  sa  position  moyenne,  conformément 
aux  lois  de  la  nutation. 

{*)  Pour  ne  laisser  aucune  obscurité  sur  cette  matière  importante,  je  vais 
montrer  comment  on  peut  calculer  numériquement  les  diverses  parties  qui 
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Ces  Tables  donnent  le  temps  vrai  quand  on  connaît  le  temps 
moyen  ;  mais  on  peut ,  par  un  artifice  très-simpîe ,  renverser  le 
problème  et  trouver  le  temps  moyen  par  le  temps  vrai.  La  diffé* 
rence  de  Tun  à  l'autre  étant  toujours  peu  considérable ,  puisqu'elle 
ne  surpasse  jamais  o^,  1 1 34  9  on  se  sert  d'abord  du  temps  vrai 
donne,  comme  si  c'était  un  temps  moyen  ;  on  en  déduit  une  valeur 
de  réquation  du  temps ,  qui ,  ajoutée  au  temps  vrai ,  donne  une 
valeur  approchée  du  temps  moyen  :  avec  cette  valeur  approchée , 
on  calcule  de  nouveau  l'équation  du  temps ,  qui  se  trouve  alors 
avec  une  suffisante  exactitude. 


composent  réquation  do  temps.  D^abord ,  pour  l^ascension  droite  moyenne 
My  il  n*j  a  aucune  difficulté  ;  elle  est  proportionnelle  au  temps.  Cette  même 
quantité  M  est  aussi  la  longitude  moyenne  du  soleil  comptée  de  Téquinoxe 
moyen  :  ajoutons-y  les  perturbations  planétaires  P  et  Téquation  du  centre  Q; 
la  somme  M+P+Q  sera  la  longitude  du  soleil  vrai  comptée  de  Téquinoxe 
moyen.  Ajoutons -y  encore  la  nutation  en  longitude,  ou  9;  la  somme 
M  +  P-^Q  +  ç>  sera  la  longitude  vraie  du  soleil  vrai  comptée  de  Téquinoxe 
vrai. 

Maintenant  y  avec  celte  longitude  et  Tobliquité  vraie  de  Técliptique  o), 
calculez  Tcsconsion  droite  correspondante  \  vous  aurez  A'. 

Mais  comme  u  n''est  pas  un  très-grand  angle ,  la  réduction  que  la  longitude 
éprouve  ainsi ,  pour  être  réduite  en  ascension  droite,  est  peu  considérable  , 
et  s^obtient  aisément  par  des  séries  ;  c^est  même  la  manière  la  plus  exacte 
de  calculer  Tascension  droite  par  la  longitude.  Soit  donc  R  cette  réduction  , 
on  aura 

A'=M-i-P-+-Q-i-R-hî?. 

Si  nous  substituons  cette  valeur  do  A'  dans  Pexpresaion  gt'nérale  de  Tëqua- 
tion  du  temps,  qui  est 


A'— ç;C08w— M 
40 


M  disparaît,  et  il  reste 

T— T'^  t*H-Q  +  R-i-aç>  sin'^oi 

40 

On  voit  maintenant  pourquoi  Péquation  du  temps  est  toujours  peu  considé- 
rable ;  c'^est  p'arce  que  M  a  disparu.  Le^  quantités  restantes  sont  toutes  res*^ 
serrées  dans  des  limites  fort  étroites  :  cela  est  évident  pour  P,  Q?  ç?  ;  et  quant 
àR,  on  peut  aisément  prouver  qu^elle  reste  toujours  audessous  de  zBr^S, 
comme  on  le  verra  dans  la  page  538.  On  met,  pour  ces  quantités,  leurs  va- 
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564.  L*équation  du  temps  est  tantôt  additive,  tantôt  soustrac- 
tive  :  dans  1^  premier  cas,  le  vrai  soleil  précède  en  ascension  droite 
le  soleil  moyen  ;  dans  le  second  cas,  c'est  le  vrai  soleil  qui  reste  en 
arrière.  On  conçoit  que  dans  le  passage  d'un  de  ces  états  à  l-autre, 
les  deux  soleils  doivent  se  rencontrer  sur  le  même  méridîeD  ;  alors 
l'équation  du  temps  doit  devenir  nulle.  En  ^et ,  par  une  pro- 
priété très-remarquable,  elle  devient  ainsi  nulle  quatre  fois  dans 
chaque  année. 

Pour  montrer  clairement  la  raison  de  ce  phénomène ,  nous  fe- 
rons d'abord  abstraction  de  la  nutation.  Nous  examinerons  ensuite 
les  modifications  qu'elle|>ent  y  apporter.  Le  principe  fondamental 
dont  il  faut  partir,  c'est  que ,  si  l'on  prend  sur  l'écliptique  deux 
arcs  égaux,  le  premier  près  de  Téquinoxe,  le  second  près  du 
solstice,  et  qu'on  les  rapporte  à  Téquateur,  en  menant  des  méri- 
diens par  leurs  extrémités ,  les  arcs  interceptés  sur  l'équateur,  par 
ces  méridiens,  seront  inégaux;  le  premier  moindre,  et  le  second 
plus  grand  que  l'arc  donné.  Cette  proposition  a  été  démontrée 
n'^StfT. 

Concevons  maintenant  deux  soleils  S^  et  S*',  partis  en  même 
temps  de  Téquinoxe  moyen  du  printemps ,  et  décrivs^nt  d'un  mou- 
vement égal  et  uniforme,  le  premier  S'^  l'écliptique ,  le  second  S" 
l'équateur,  fiff,  4^  ;  et  supposons  qu'on  rapporte  leurs  mouve- 
ments à  ce  dernier  plan.  S'^  devancera  d'abord  le  méridien  de 
S  ''  ;  mais  ensuite  celui-ci  s'en  rapprochera ,  et  ils  arriveront  en- 
semble au  solstice.  Alors  ce  sera  le  méridien  de  S"  qui  devancera  S' 
jusqu'au  second  équinoxe,  où  ils  arriveront  en  même  temps.  Les 


leurs  générales  «  qui  sont  données  en  fonctions  du  temps  T  par  les  formates 
analyti(^uos  fondées  sur  la  théorie  de  Tattraction;  et ,  en  effectuant  le  calcul 
numérique  pour  des  valeurs  de  la  longitude  moyenne  suffisamment  rappro- 
chées lés  unes  des  autres,  on  forme  enfin  les  Tables  de  Téquation  da  temps. 
On  refait  une  seconde  fois  le  même  calcul  pour  une  autre  année  éloigoée 
d'un  siècle,  en  donnant  aux  éléments  elliptiques  les  valeurs  qu'ils  auront;  1« 
comparaison  des  résultats  fait  connaître  la  variation  séculaire*  de  Péquatioo 
dû  temps  pour  les  divers  degrés  do  longitude  moyenne,  ce<][ui  permet  de 
transporter  la  valeur  de  cette  équation  à  une  année  quelconque  différente  dr 
celle  pour  laquelle  on  a  calculé. 
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mêmes  circonstances  se  reproduiront  dans  l'autre  moitié  de  Torbite, 
et  les  positions  des  deux  astres ,  rapportées  à  l'équateur,  coïncide- 
ront quatre  fois  dans  Tannée,  aux  deux  équinoxes  et  aux  deux 
solstices. 

S6tf .  Dans  la  narurie ,  le  soleil  moyen  ne  part  pas  de  l'équinoxe 
moyen  en  même  temps  que  le  soleil  vrai  ;  ils  ne  doivent  donc  plus 
se  rencontrer  aux  mêmes  points.  L'inégalité  du  mouvement  propre 
du  soleil  dans  l'éclip tique  altère  encore  cette  différence  ;  mais  ces 
causes  réunies  ne  font  que  changer  les  époques  des  rencontres  des 
deux  soleils,  le  nombre  de  ces  rencontres  reste  toujours  le  même. 
C'est  ce  cpie  nous  allons  démontrer,  en  faisant  d'abord  abstraction 
des  variations  périodiques  dues  à  la  nutation. 

£n  effet ,  en  admettant  la  position  actuelle  de  Torbe  solaire , 
considérons  de  nouveau  les  deux  soleils  S'^,  S'^yjig.  4^  >  partant 
ensemble  de  l'équinoxe  d'automne  pour  aller  vers  le  périgée.  Le 
vrai  soleil  S'  qui  parcourt  l'écliptique ,  étant  rapporté  par  son  mé- 
ridien au  plan  de  Téquateur,  se  trouve  alors  derrière  eux ,  car  il 
est  précédé  par  S'^  jusqu'au  périgée ,  n"  324..  Voyons  maintenant 
dans  quel  ordre  s'exécute  la  marche  de  ces  astres.  Jusqu'au  sol- 
stice d'hiver,  S"'  précède  S'^  et  S"  précède  S'  :  leur  ordre  est  donc 
S',  S",  S'^.  Au  solstice  d'hiver,  S"  rejoint  S**,  ensuite  le  dépasse , 
ce  qui  donne  l'arrangement  S',  S '",  S"  ;  mais  au  périgée ,  S'  rejoint 
S'%  et  ensuite  le  précède.  Pour  cela,  il  faut  que  S^  et  S'"  se  ren- 
contrent dans  l'intervalle.  La  marche  des  trois  astres  devient  alors 
S"',  S",  S'.  Ainsi,  entre  le  solstice  d'hiver  et  le  périgée,  le  méri- 
dien du  vrai  soleil  S'  rencontre  le  soleil  moyen  S^,  et  l'équation 
du  temps  devient  nulle. 

Depuis  le  périgée  jusqu'à  l'équinoxe  du  printemps.  S'  devance 
S'%  et  S"  devance  S'"  ;  il  ne  se  fait  donc  point  de  rencontre  dans 
cet  intervalle.  A  l'équinoxe  du  printemps.  S"'  rejoints'',  ensuite 
le  dépasse  ,  et  l'ordre  des  trois  astres  devient  S'',  S'*,  S'  :  mais  S'" 
ne  peut  pas  rester  longtemps  compris  entre  les  deux  autres  ;  car, 
dans  chaque  quart  de  cercle-,  l'écart  de  S'"  et  de  S''  va  jusqu'à 
:x8'',7483,  comme  on  peut  le  voir  par  le  calcul  (*)  ;  celui  de  S'  et  de 

(*}  Pour  ne  pas  intorromprc  le  raisonnement,  je  n'*ai  fiiit  qu'indiquer  Ir 
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S",  au  contraire,  ne  s'élève  jamais,  dans  Técliptique,  qu'à  2*'',  1 38o  : 
c^est  présentement  la  plus  grande  équation  du  centre;  et  comme 
elle  a  lieu  près  des  équinoxes ,  dans  la  position  actuelle  de  Torbe 
solaire ,  Tare  qui  lui  correspond ,  sur  l'équateur,  est  encore  plus 
petit  qu'elle.  On  conçoit  donc  qu'après  ^éq^inoxe  du  printemps, 
et  £|vant  le  solstice  d'été,  il  doit  arriver  un  moment  où  le  soleil 
moyen  S'''  atteint  le  méridien  de  S';  alors  Téquation  du  temps  est 
nulle  pour  la  seconde  fois. 

De  là ,  en  allant  vers  le  solstice  d'été ,  la  marche  des  trois  soleils 
se  fait  dans  Tordre  S  ",  S',  S'".  Au  solstice ,  S  "  rejoint  S**,  ensuite 
le  dépasse.  Cependant  S'  précède  S''  jusqu'à  l'apogée;  par  consé- 
quent ,  le  méridien  de  S'  rencontre  encore,  avant  le  solstice  d'été, 
le  soleil  moyçn  S'',  et  l'équation  du  temps  est  nulle  pour  la  troi- 
sième fois. 

Depuis  le  solstice  d'été  jusqu'à  l'apogée,  la  marche  des  trois  as- 
tres se  fait  dans  Tordre  S'",  S",  S'  ;  à  l'apogée.  S"  atteint  S^  ensuite 
le  dépasse  jusqu'au  périgée ,  ce  qui  donne  l'arrangement  S"',  S',  S". 
Or,  à  l'équinoxe  d'automne ,  S'"  rejoint  S''  ;  par  conséquent,  il  ren- 


plus  (praud  çcart  des  trois  soleils,  S',  S''  et  S''',  dans  cbac^ue  quart  de  la  cir- 
conférence; mais  il  serait  facile  de  le  calculer  avec  exactitude.  En  effet ,  S' et 
S"^,^.  43  y  ayant  un  mouvement  égal ,  le  premier  sur  Pécliptique,  le  second 
sur  Péquateur ,  Tascension  droite  de  S**  égale  toujours  la  distance  de  S''  û 
l'équinoxe  :  ainsi  y  en  nommant  y  cette  ascension  droite ,  et  .r  la  distance  de 
Téquinoxe  au  méridien  de  S''',  ou  Tascension  droite  de  S",  on  aura 

tanpx 

tang^= ^— » 

cos  w 

w  étant  Tobliquito  de  Pécliptique.  Or  on  a,  par  les  formules  trigonomé- 
triqnes  y 


i-Htangrtangx 


l^ettant  pour  tang^  sa  valeur,  il  vient 


,          .         (i — cosflu)  tang.x 

lang(r  — x)=  -i — ^»  -^— 


coscj  i-*-tang*ar  ' 

cos  6J 

c'ejit ,  en  général ,  la  différence  des  ascensions  droites  de  S'^  et  de  S'".  Cette 
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contre  dans  Tintervalle  le  méridien  de  S',  et  l'équation  du  temps 
devient  nulle  une  quatrième  fois. 

Alors  Tordre  des  trois  soleils  redevient  S' ,  S'^ ,  S^' ,  et  les  mêmes 
apparences  se  reproduisent  dans  le  même  ordre ,  à  chaque  révo- 
lution. 

566.  On  voit,  par  ce  simple  exposé,  qu'en  '^ertu  de  l'obliquité 
de  Fécliptique ,  combinée  avec  Je  mouvement  inégal  du  soleil ,  l'é- 


expression  peut  se  mettre  sous  la  forme  suivante  : 

tangx 


(l — COSû)"!  V/C08û> 

tang(j'--x)  = 


COS  U 


Si  Ton  fait    pour  plus  de  simplicité , 

tangx 


=  r, 


l^  COSW 

la  partie  variable  de  cette  expression  deviendra 


z 


et  Ton  aura 

(1  —  cosù)  z 

taDg(j<~x)=        ■  — ^. 

Kcosw  »^^* 

z 
Or  la  quantité ;-  peut  se  mettre  sous  la  forme 

I  "^  z 

Elle  est  donc  constamment  moindre  que  \ ,  excepté  dans  le  cas  ou  «=  i  j  car 
elle  égale  alors  j,  et  c^est  là  sa  plus  grande  valeur.  Ainsi  la  plus  grande 

différence  entre  les  ascensions  droites  de  S"  et  de  S'^'  correspondra  à  Tanglo 

» 

X-  donné  par  Péquation 


z=i,ou   tangx=  V/cosw, 

et  cette  plus  grande  différence^  —x  le  sera  par  l'équation 

.         I  —  cosw 
tang(r--Jc)  = 


2  V^cos  û> 
Si  l'ou  suppose  w  =  aGS^^o^SS,  ce  qui  est  Tobliquitc  de Tccliptiquc,  vers  1800, 
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quation  du  temps  devient  nulle  quatre  fois  dans  l'année  ;  savoir  : 
une  fois  entre  le  solstice  d*hiver  et  le  périgée ,  deux  fois  entre  Fé- 
quinoxe  du  printemps  et  le  solstice  d*été ,  et  une  dernière  foisentre 
l'apogée  et  Téquinoxe  d'automne.  On  voit  aussi  que  les  époques  de 
ces  phénomènes  varient  avec  la  position  du  grand  axe  de  Torbe 
solaire.  Présentement  ^lles  se  trouvent  placées  vers  les  25  dé- 
ceijnbre,  i6  aviil,  1 6  juin  et  i^^  septembre.  En  général ,  on  oon- 


on  trouvera 

x  =  48^^,6260, 

^-x=:  aKr,7483, 
tu ,  {$ar  conséquent 

r=5i»',3743, 

c^est-à-dire  que  la  plus  grande  dififérence  entre  les  ascensions  droites  de  S* 
et  de  S'^'  est  de  asr,7483j  elle  arrive  lorsque  Pascension  droite  de  S"  est  de 
5i^*',3743,  celle  de  S"  étant  alors  48Br,626o.  Cette  diflerence ,  réduite  ea 
temps,  à  raison  de  la  circonférence  entier»  pour  10  heures ,  donne  0^10687, 
*  temps  moyen  décimal,  pour  le  plus  grand  retard  de  S"  au  méridien  par  rap- 
port à  S'''.  C'est  g' 54''  en  temps  vulgaire  d,e  24  heures  au  jour. 

On  peut  facilement  s'assurer  que  Téqualion  du  centrO)  qui  est  maÎDteoaol 
28ryi38o  dans  Pécliptique  lorsqu'elle  est  la  plus  grande,  ne  peut  jamais 
donner,  en  ascension  droite,  une  différence  égale  à  nf^ ,'j^S3. En  effet,  sop' 
posons  le  cas  le  plus  favorable  j  celui  où  elle  atteindrait  son  maxima»'* 
Pinstaut  du  solstice  :  alors,  en  désignant  par  x  l'arc  qui  lui  correspondrait 
sur  l'équateur,  on  aurait,  suivant  la  note  de  la  page  5'i5, 

tani7a?M38o 

tangx=  — > 

cosw 

expression  qui ,  étant  calculée  par  le  moyen  des  Tables  de  logarithmes, 
donne 

X  =  28'  ,33o6. 

Si  l'on  supposait  que  le  miliçu  de  l'arc  28^,1380  coïncidât  avec  le  solstice. 
011  aurait 

xz=  aP',33o7, 

ce  qui  ferait  i''  de  plus.  DaQS  ce  cas ,  qui  est  de  tous  le  plus  favorable,  le 
résultat  est  encore  beaucoup  au-dessous  de  ner^'^^S'i.  On  peut  donc  être  as- 
suré que,  dans  aucun  cas  ,  l'équation  du  centre,  qui  a  lieu  maintenant dacs 
l-écliptique ,  ne  peut  donner  sur  l'équateur  une  différence  d^ascension  droite 
égale  à  2sr,7483;  et  comme  tous  ces  éléments  n^éprouvcnt  que  des  variations 
périodiques,  très- lentes',  renfermées  dans  des  limites  fort  étroites,  on  peut 
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coit  que  le  «iéplacemeni  progressif  de  ce  grand  axe  doit  changer 
peu  à  peu  la  valeiur  absolue  de  Inéquation  du  temps ,  qui  convient 
à  chaque  longitude  du  soleil.  Aussi  a«4:-on  calculé  par  la  théorie 
ces  yariations  séculaires ,  et  on  les  a  jointes  aux  Tables  d«  soleil. 

On  conçoit  également  que  les  causes  qui  rendent  l'équation  du 
temps  nulle  doivent  encore  avoir  leur  -effet,  malgré  les  petites 
variations  qnt  la  nntation  occasionne  dans  la  marche  de  nos  trois 
soleils.  Ces  variations ,  qni  ne  s'étèvent  jamais  qu'à  quelques 
secondes ,  changent  un  peu  les  époques  des  quatre  rencootret 
qui  ont  lieu  chaque  année  ;  mais  elle$  ne  peuvent  ni  les  détruire , 
ni  les  faire  sortir  des  limites  que  nous  leur  avons  assignées. 

367.  Si  inclinaison  de  Técliptique  sur  le  plan  deTéquateur  était 
nulle ,  en  sorte  que  ces  deux  plans  coïncidassent  toujours,  la  partie 
de  Téquation  du  temps  qui  dépend  de  cette  inclinaison  serait  nulle 
aussi.  Alors  le  mouvement  moyen  et  le  mouvement  vrai  ne  digére- 
raient l'un  deTautre  que  par  l'équation  du  centre.  Le  soleil  vrai 
et  le  soleil  moyen  ne  se  joindraient  qu'au  périgée  et  à  l'apogée ,  et 
le  temps  vrai  ne  coïnciderait  avec  le  temps  moyen  que  deux  fois 
dans  l'année^  lorsque  le  soleil  se  trouverait  dans  les  absides. 

568.  D'après  ce  qu'on  vient  de  dire,  il  est  facile  de  sentir  que 
rinstant  du  midi  vrai,  marqué  sur  une  méridienne  par  Fombre 
d'un  style^  diffère  en  général  du  midi  moyen.  Mais  comme  on  con- 
naît,  pour  chaque  jour^  l'équation  du  temps ,  on  peut  marquer 


en  conclure  que,  dans  toutes  tes  positions  possible» de  l^orbe  solaire  sur 
Técliptique ,  le  soleil  vrai  et  le  soleil  moyen  coïncideront  toujours  quatre 
fois  chaque  année. 

L^arctiirr,33o7,  réduit  en  temps,  à  raison  de  la  circonférence  entière,  pour* 
un  jour  donne  o''y0583 ,  temps  moyen  décimal ,  ou  8'  24^^,  temps  moyen  vul- 
gaire; par  conséquent,  si  la  plus  grande  équation  du  centre  coïncidait  avec 
le  plus  grand  écart  de  S''  et  de  S'^,  eh  sorte  que  les  trois  soleils  fussent  alors 
dans  l'ordre  S',  S",  S*,  ou  S*^,  S",  S',  la  différence  d'ascension  droite  entre 
le  soleil  vrai  S'  et  le  soleil  moyen  S""  sei-ait  moindre  que  2Sr^334o-K2i^,74^3 
ou  5fr^o823,  ce  qui  donne,  en  temps  décimal,  0^,127,  ou  18'  i<8"  en  temps 
vulgaire.  Or  cette  disposition ,  la  plus  favorable  de  toutes  ,  ne  saurait  avoir 
lieu  clans  la  situation  actuelle  de  l'orbe  solaire^  ainsi  la  différence  du  temps 
moyen  au  temps  vrai  ne  pout  sy  élever  à  i3'  de  temps  décimal,  on  h  19'  de» 
triVips  sexagésimal. 
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pour  chaque  jour,  de  part  et  d'autre  de  là  méridienoe ,  la  direc- 
tion  et  la  limite  de  Tombre ,  à  l'instant  du  midi  moyen.  On  a 
ainsi  une  suite  de  points  qui  marquent,  autour  de  la  méiidienne 
vraie,  les  méridiennes  successives  du  soleil  moyen.  La  courbe  qui 
unit  leurs  extrémités  doit  évidemment  rencontrer  la  méridienne 
vi^e,  en  quatre  points,  correspondants  aux  quatre  instants  de 
Tannée  oà  l'équation  du  temps,  de  vient  nulle.  De  plus,  elle  doit 
être  fermée  et  rentrante  sur  elle-même ,  puisque  l'équation  du 
temps  reprend  les  mêmes  valeurs  après  chaque  révolution  :  aussi 
cette  courbe  a-t-elle  à  peu  près  la  forme  du  chiffre  8.  Mais  elle 
n'est  pas  symétrique ,  parce  que  les  époques  auxquelles  Téquadoo 
du  temps  devient  nulle ,  sont  inégalement  éloignées..  On  la  nomme 
la  méridienne  du,  temps  moyen  ;  et  lorsqu'on  la  trace ,  autour  de  la 
méridienne  vraie ,  sur  les  cadrans  solaires ,  on  marque  sur  son  coq* 
tour,  des  signes  correspondants  aux  diverses  saisons,  afin  de  recon- 
naître facilement  la  portion  de  la  courbe  qui  convient  à  chaque 
partie  de  l'année.  La-  fig.  44  représente  un  exemple  de  cette 
association ,  sur  un  cadran  vertical  déclinant  vers  Test.  On  peut 
voir  encore  des  méridiennes  du  temps  moyen  tracées  sur  d'an- 
ciens cadrans  solaires.  Mais  aujourd'hui  on  abandonne  de  plus  en 
plus  l'emploi  de  ces  instruments  dans  les  lieux  publics',  et  on  les 

■ 

remplace  avantageusement  par  des  cadrans  d'horloges,  qui  mar- 
quent bien  plus  sûrement  le  temps  vrai  ou  le  temps  moyen,  quel 
que  soit  l'état  de  l'atmosphère.  On  les  fait  même  servir  la  nuit,  en 
les  éclairant  par-derrière  comme  un  tableau  transparent. 
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CHAPITRE  XV. 

Des  taches  du  soleil  ;  de  sa  forme,  de  sa 

rotation  (*). 

569.  Nous  venons  de  calculer ,  avec  la  dernière  exactitude,  les 
mouvements  du  soleil  :  cherchons  maintenant  à  acquérir  quelques 
notions  sur  sa  forme  et  sur  sa  nature. 

A  la  vérité  ,  nous  sommes  si  éloignés  de  lui,  que  nos  connais- 
sances sur  ces  deux  points  semblent  devoir  toujours  être  fort 
incertaines  ;  mais  on  désespère  moins  du  succès ,  quand  on  con- 
sidère les  résultats  que  nous  avons  'déjà  obtenus,  et  quelque 
petites  différences  que  puisse  nous  présenter  cet  astre,  à  la 
distance  où  il  est  placé,  on  peut  être  sûr  qu'elles  n'échapperont  pas 
à  des  observations  précises  et  multipliées. 

Le  soleil  nous  offre  l'aspect  d'un  disque  arrondi  et  lumineux  ; 
mais  il  n'en  faut  pas  conclure  que  sa  surface  est  réellement  plate , 
car  tous  les  corps  arrondis ,  vus  de  très-loin ,  doivent  présenter 


i*)  Depuis  Tépoque  où  ce  chapitre  a  été  écrit  (en  1811),  les  taches  du 
soleil  et  la  constitution  de  cet  astre  ont  été  Tobjet  de  recherches  dans  les- 
quelles on  a  fait  concourir  tontes  les  indications  théoriques  et  expérimen- 
tale» que  la  physique  pouvait  suggérer  ou  fournir.  Paurais  voulu  pouvoir 
les  comprendre  ici  dans  une  nouvelle  rédaction;  mais  le  temps  et  les  forces 
me  manquent  pour  cette  tâche.  Jo  me  bornerai  donc  à  indiquer  au  lecteur 
une  élude  très-étenduo  sur  la  constitution  du  soleil,  tant  de  son  noyau 
opaque  que  de  son  enveloppe  lumineuse,  qui  a  été  publiée  par  M.  Arago 
dans  V Annuaire  du  Bureau  des  Longitudes  pour  1843,  pages  460  et  suivantes. 
Le  même  astronome  a  constaté  depuis,  par  des  caractères  propres  à  la  lu- 
mière polarisée,  que  Tenveloppe  lumineuse  du  soleil  est  une  matière 
gazeuse. 

On  a  publié  aussi ,  sur  les  positions  et  leti  mouvements  des  taches  solaires, 
des  observations  astronomiques  plus  précises  que  ne  Pétaient  celles  de  Mes- 
sier,  dont  j^ai  fait  usage  dans  la  note  annexée  à  ce  chapitre,  pour  déter- 
miner la  direction  de  Téquateur  du  soleil.  Le  même  motif  m'a  empêché 
d^'entreprendre  les  calculs  qu''il  aurait  fallu  faire  pour  les  introduire  dans 
les  formules  que  j'ai  données  Je  ne  puis  donc  qu'en  recommander  cette 
nouvelle  application,  qui  ne  présenlora  aucune  diffîculté  particulière. 
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cette  apparence.  Le  télescope  a  décidé  la  question ,  en  montrant 
que  le  soleil  tourne  sur  lui-ménie  dans  Fespâce  d*environ  vingt- 
cinq  jours  et  demi.  En  eflfet ,  il  n'y  a  qu'un  corps  arrondi  qui 
puisse  ,  en  se  présentant  sous  toutes  les  £aices ,  être  toujoiiFS  tu 
sous  la  forme  d'un  cercle.. 

Ces  observations  ont,  de  plus,,  appris  qu'il  se  fait ,  à  la  sur&ce 
du  soleil  y  d'énormes  bouilloniiements ,  de  vives  effervescences. 
Tout  s'accorde  à  £iire  CGoasidérec  cet  astre  comme  un  immense 
globe  enflammé 9  qui  lance  autour  de  lui  des  torrents  de  lumière, 
dont  nous  ressentons  les  effets  à  3o  millions  de  lieues  de  dis- 
tance. 

« 

Comme  ces  phénomènes  smt  aussi  cririeux  par  eux-mêmes 
qu'importants  pouf  la  connaissance  du  système  du  monde,  je  vais 
les  exposer  avec  quelque  détail. 

570.  On  observe  souvent  sur  le  disque  du  soleil  des  taches 
noires  d'une  forme  irrégulière,  qui  traversent  sa  surface  dansTes^ 
pace  de  qtielques  jours.  Leiir  nombre ,  leur  position ,  leur  gran- 
deur ,.  sont  extrêmement  variables.  On  ^n  a  vu  qui  »  *à  juger  par 
l'espace  qu'elles  occupaient  silr  le  diamètre  apparent  du  soleil, 
devaient  être  cinq  ou  six  fois  plus  larges  que  la  terre  entière  (*).U 
vive  lumière  du  soleil  ne  permet  pas  de  les  apercevoir  à  la  Tue 
simple  ;  mais  on  les  observe  très-nçttement  avec  des  lunettes  astro- 
nomiques, dans  lesquelles  le  trop  grand  éclat  de  cet  astre  est  adood, 
et  non  pas  eftacé  par  les  verres  colorés  que  l'on  peut  placer  de- 
vant l'oculaire.  Chaque  tache  noire  est  ordinairement  environnée 
d'une  pénombre  autour  de  laquelle  on  remarque  une  bordure  de 
lumière  plus^brillante  que  le  reste  du  soleil.  Quelquefois  on  aper- 
çoit d'abord  des  nuages  lumineux  sur  le  bord  du  disque ,  sans  voir 
de  taches  à  leur  centre  ;  mais  à  mesure  qu'ils  s'avancent ,  les  taches 
commencent  à.  se  former,  ou  du  moins  à  devenir  visibles,  et  ce 
phénomène  est  assez  constant  pour  qu'on  puisse  prévoir,  par  là , 
leur  apparition.  Lorsque  les  taches  commencent  à  paraître  sur  le 
bord  du  soleil ,  elles  ressemblent  à  un  trait  délié.  Peu  à  peu  leur 


(*)  Telle  fut  la  tache  observée  par  Herschel  en  1779.  Sa  largeur  rwH«. 
conclue  de  son  diamètre  apparent,  Bnrpassthit  17000  lieues. 
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grandeur  apparente  augmente^  à  mesure  qu^elles  s^avancent  vers  le 
milieu  du  disque;  ensuite  elles  diminuent  par  les  mêmes  périodes, 
et  finissent  par  disparaître  entièrement.  Cependant  la  bordure 
lumineuse  qui  les  environne  est  encore  visible  quelque  temps  après. 
Ces  accroissements  et  ces  diminutions  s'expliquent  facilement,  si 
Ton  suppose  les  taches  adhérentes  à  la  surface  arrondie  du  soleil  ; 
car,  alors,  le  seul  mouvement  de  rotation  doit  nous  les  faire  aper- 
cevoir sons  divers  degrés  d'obliquité  et  de  grandeur. 

571 .  Pour  observer  les  taches  qui  paraissent  sur  le  disque  du 
soleil ,  et  pour  déterminer  exactement  leurs  positions  successives 
sur  ce  disque,  on  emploie  la  machine  parallatique ,  que  nous  avons 
décrite' dans  le  premier  livre.  Elle  est  extrêmement  propre  à  cette 
observation ,  puisqu'elle  est  destinée  à  mesurer  les  petites  diffé-* 
rences  d'ascension  droite  et  de  déclinaison.  On  dirige  la  lunette  de 
cet  instrument  sur  le  soleil ,  et  après  avoir  misa  peu  près  le  centre 
de  cet  astre  sur  le  fil  horizontal ,  on  observe  le  temps  qui  s'écoule 

• 

entre  le  passage  du  bord  aux  fils  horaires ,  et  celui  de  la  tache  qu'on 
vent  observer.  Cet  intervalle  donne  la  différence  d'ascension  droite, 
entre  la  tache  et  les  bords ,  par  conséquent  entre  la  tache  et  le 
centre,  puisque  la  distance  des  bords  au  centre,  ou  le  demi-dia- 
mètre apparent  du  soleil  est  connu  par  les  observations.  On  mesure 
de  même  avec  le  fil  équatorial  mobile  la  différence  de  déclinaison 
des  bords  et  de  la  tache ,  et  Pou  en  conclut  la  différence  entre  la 
tache  et  le  centre.  Ces  résultats  fixent  la  position  de  la  tache  sur 
le  disque,  et,  en  l'observant  ainsi  pendant  tous  les  jours  de  son 
apparition ,  on  peut ,  si  cette  apparition  est  de  quelque  durée ,  tracer 
la  route  apparente  de  la  tache  sur  le  disque,  avec  beaucoup 
d^exactitnde,  soit  par  un  dessin  graphique,  soit  par  le  calcul,  ce 
qui  est  beaucoup  plus  précis. 

Lorsqu'on  a  observé  avec  soin  une  même  tache  pendant  tout 
le  temps  qu'elle  emploie  à  traverser  le  disque  du  soleil ,  ce  qui  de- 
mande environ  i4  jours,  si  l'on  est  assez  heureux  pour  qu'elle 
dure ,  on  la  revoit  encore  après  un  intervalle  de  temps  à  peu  près 
égal  ;  mais  elle  se  trouve  sur  le  bord  du  soleil  opposé  à  celui  où  elle 
a  disparu.  Cette  marche  révolutive  est  commune  à  toutes  les  taches. 
Cependant  il  arrive,  pour  l'ordinaire,  qu'après  quelques  retours 
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semblables ,  on  cesse  enfin  de  les  revoir  ;  mais  comme  on  sait  aussi 
qu^ellesse  dissipent  et  disparaiissent  même  quelquefois  sur  le  dis- 
que même  du  soleil,  on  est  fondé  à  croire  que  celles  qui  ne  revien- 
nent plus  se  sont  dissipées  sur  la  surface  opposée.  En  effet,  leur 
nombre  est  extrêmement  variable,  et  elles  n^ont  rien  de  régulier 
dans  leurs  apparitions.  Il  y  a  des  années  où  Ton  n'en  voit  aucune, 
d'autres  où  elles  sont  très-fréquentes. 

578.  Ces  phénomènes  ont  conduit  Herschel  à  penser  que  le 
^  corps  du  soleil  est  un  noyau  solide  et  obscur,  environné  d'une  im- 
mense atmosphère,  presque  toujours  remplie  de  nuag'es  lumineux. 
Selon  lui,  ces  nuages,  flottant  au  hasard,  s'entr'ouvrent  quelque- 
fois et  nous  découvrent  le  noyau  obscur  ;  de  même  que  du  haut 
des  montagnes  qui  s'élèvent  à  la  surface  de  la  terre,  on  peut  quel- 
quefois ,  à  travers  les  interstices  des  nuages ,  découvrir  le  fond  des 
vallées.  Herschel  croit  aussi  qu'il  existe  à  la  surface  du  soleil 
des  montagnes  très-hautes,  dont  les  sommets  paraissant,  ))ar in- 
tervalles ,  au-dessus  de  la  matière  lumineuse ,  nous  offrent  l'appa- 
rence de  taches  noires.  En  effet ,  ces  explications  s'accordent  assez 
bien  avec  les  phénomènes  observés.  Mais  on  y  satisferait  encore  en 
supposant,  avec  l'auteur  de  la  Mécanique  céleste ,  que  le  corps 
même  du  soleil  est  embrasé;  car  le  développement  des  fluides  élas- 
tiques qui  se  formeraient  dans  le  sein  de  cette  masse  devrait  y  ex- 
citer des  bouleversements  terribles  :  et,  dans  cette  supposition,  les 
taches  pourraient  être  des  cavités  profondes,  d'où  sortiraient  par 
intervalles  de  vastes  éruptions  de.feux,  faiblement  représentés  par 
les  volcans  terrestres. 

575.  Lorsqu'on  eut  découvert  les  taches  du  soleil,  on  s'émpres&a 
U'en  suivre  et  d'en  étudier  les  mouvements.  Le  moyen  le  pins 
simplç  de  les  déterminer  est ,  comme  nous  l'avons  dit,  d'observer 
pendant  plusieurs  jours  les  différences  de  déclinaison  et  d'ascen- 
sion droite  entre  une  même  tache  et  le  centre  du  soleil,  pour  en 
conclure  les  différences  de  longitude  et  de  latitude ,  en  calculant 
celle  du  centre  et  celle  de  la  tache  par  les  formules  de  la  page  75. 

Alors  supposons  que  T,  fig.  4^,  représente  le  centre  de  la  terre. 
Soient  E^  l'écliptique ,  ou  le  grand  cercle  de  la  sphère  céleste  décrit 
par  le  soleil ,  BSA  le  disque  apparent  de  cet  astre,  C  son  centre, 
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^t  M  la  position  apparente  de  la  tache ,  que  je  suppose  au-dessous 
du  plan  de  Téclip tique,  du  côté  du  sud.  L'angle  CTP  sera  la  dif- 
férence de  longitude  ;  l'angle  PTM  sera  la  différence  de  latitude 
(celle  du  centre  du  soleil  est  toujours  nulle),  et  ces  deux  angles 
seront  connus  par  Tobservation ,  puisqu'on  peut  les  conclure  des 
différences  de  déclinaison  et  d'ascension  droite  observées. 

Ces  angles  étant  toujours  très-petits,  on  peut,  dans  une  pre- 
mière approximation,  considérer  les  arcs  qui  les  mesurent  comme 
autant  de  petites  lignes  droites;  et  si  on  les  suppose,  commeà  Tor- 
dinaire,  mesurées  sur  la  sphère  céleste,  dont  le  rayon  est  CT, 
l'angle  CTP,  ou  l'arc  qui  le  mesure ,  sera  représenté  par  la  ligne 
CP,  l'angle  PTM  par  la  ligne  PM,  et  enfin  le  diamètre  apparent 
du  soleil  par  la  ligne  BA.  Par  conséquent,  pour  prendre  une  idée 
précise  de  la  position  de  la  tache  ,  on  pourra  décrire  à  volonté  un 
cercle  ASB,  fi^.  4^  5  dont  le  diamètre  sera  supposé  contenir  autant 
de  parties  de  l'unité ,  que  celui  du  soleil ,  donné  par  l'observation, 
contient  de  secondes  de  degré.  On  prendra  la  ligne  CP  égale  au 
nombre  de  secondes  contenues  dans  la  différence  des  longitudes  ; 
on  fera  de  même  la  perpendiculaire  PM  égale  au  nombre  de  secondes 
que  contient  la  latitude  de  la  tache,  et  l'on  aura  ainsi  la  position 
de  cette  tache  représentée  sur  le  disque  apparent  du  soleil. 

En  répétant  la  même  opération  pendant  plusieurs  jours  consé- 
cutifs, oft  aura  une  suite  de  points  tels  que  M,  M',  M",  ^'\fig*  46» 
qui  représenteront  la  route  apparente  de  la  tache  sur  le  disque  du 
soleil;  ou,  pour  parler  plus  exactement,  ce  sera  la  projection  de  * 
la  courbe  qu'elle  décrit,  exécutée  sur  un  plan  perpendiculaire  au 
rayon  visuel,  mené  de  la  terre  au  centre  du  soleil.  Cette  projec- 
tion est ,  en  général ,  une  courbe  ovale  assez  ressemblante  à  une 
ellipse,  et  toutes  les  taches  que  Toi^  peut  observer  en  même  temps 
suivent  des  courbes  semblables  et  parallèles.  La  durée  de  leur  ré- 
volution est  aussi  la  même.  Elles  emploient  toutes  environ  27^,8 
pour  revenir  à  la  même  position  apparente  sur  le  disque  du  soleil. 

574.  La  forme  de  ces  ovales ,  leur  courbure  et  leur  iticlinaison 

éprouvent  des  variations  très-grandes.  A  la  fin  de  novembre  et  au 

commencement  de  décembre ,  ce  sont  de  simples  lignes  droites , 

comme  M//?,  M'm',  M'W,  fig.  47.  Alors  les  taches  vont  de  M  cyi 

T.  IV.  35 
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m  ,  cVst-à-dire  de  la  partie  auitrale  de  Técliptique  dans  sa  partie 
boréale.  Le^  points  M,  M',  M'^,  où  elles  commencent  à  paraître,  et  que 
l*on  pourrait  appeler  leur  orient ,  sont  moins  élevés  que  les  points 
m  y  m'y  m"  y  où  elles  disparaissent ,  et  que  Ton  pourrait  nommer  leur 
occident.  Peu  à  peu  ces  lignes  droites  se  courbent  et  forment  des 
ovales,  comme  dans  la^g".  48*  Pendant  l'hiver  et  le  printemps, 
la  convexité  de  ces  ovales  est  tournée  vers  le  pôle  boréal  de  l'c- 
cliptique  ;  mais  en  même  temps  leur  inclinaison  change  ,  et,  an 
commencement  de  mars ,  les  points  où  les  taches  commencent  à 
se  montrer  sont  aussi  élevés  sur  Técliptique  que  ceux  où  elles 
disparaissent  ,  fi^,  49*  I^^puis  cet  instant,  le  changement  d'incli- 
naison continuant  à'  se  faire  dans  le  même  sens ,  la  courbure  des 
ovales  diminue  ;  ils  se  resserrent  peu  à  peu ,  et  à  la  fin  de  mai  od 
au  commencement  de  juin ,  on  les  revoit  de  nouveau  sous  la  forme 
de  lignes  droites ,  fi^,  5o  ;  mais  leur  inclinaison  sur  l'écliptiqueesi 
précisément  contraire  à  ce  qu'elle  était  six  mois  auparavant.  Après 
cette  époque,  ils  s'ouvrent  de  nouveau ,  comme  dans  \^fig^  5i,  et 
leur  convexité  est  dirigée  vers  la  partie  australe  de  l'écliptique;  en 
même  temps  leur  inclinaison  change.  Au  commencement  de  sep- 
tembre, on  les  voit  sous  la  forme  représentée  y?^.  52.  Les  points 
où  les  taches  paraissent  sont  aussi  élevés  que  ceux  où  elles  se  cou- 
chent. Parvenus  à  ce  terme ,  les  ovales  se  resserrent ,  s'inclinent 
de  nouveau  sur  l'écliptique,  et  enfiff,  au  mois  de  décembre,  on 
les  revoit  sous  la  forme  de  lignes  droites ,  tels  qu'ils  paraissaient 
un  an  auparavant. 

575.  Ces  phénomènes  se  reproduisent  chaque  année  dans  le 
même  ordre ,  en  suivant  les  «mêmes  périodes  d'accroissement  et 
de  diminution.  On  en  doit  conclure  que  la  cause  qui  les  produit 
est  également  uniforme  et  régulière.  Il  faut ,  de  plus ,  qu'elle  soit 
commune  à  toutes  les  taches ,  puisqu'elle  leur  fait  décrire  des  or- 
bites exactement  parallèles  et  soumises  aux  mêmes  variations  dans 
leurs  apparences.  Ce  qui  se  présente  de  plus 'simple  ,  c'est  de  sup- 
poser que  ces  taches  sont  adhérentes  «à  la  surface  du  soleil,  «t 
qu'elles  tournent  avec  cet  astre  dans  l'espace  de  quelques  jours. 

De  plus ,  les  inflexions  diverses  et  successives  des  lignes  décnte^ 
par  ce§  taches  indiquent  un  axe  de  rotation  qui  n'est  pas  perp**"- 
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diculaire  à  Técliptique  ;  car,  s^il  lui  était  perpendiculaire,  toutes 
les  taches  devraient  décrire  des  cercles  parallèles  à  ce  plan.  Ces 
cercles ,  vus  de  la  terre  et  dans  Téloignement ,  paraîtraient  comme 
autant  de  lignes  droites  parallèles  àTécliptique,  et  ces  apparences 
resteraient  constamment  les  mêmes,  ce  qui  ne  s'accorde  point  avec 
les  observations. 

Au  contraire ,  tous  les  phénomènes  s'expliquent  de  la  manière 
la  plus  simple,  en  admettant  la  rotation  du  soleil  autour  d'un  axe 
incliné  à  Técliptique ,  et  qui  reste  constamment  parallèle  à  lui-n^eme 
pendant  la  révolution  annuelle.  Cet  axe,  emporté  par  le  soleil,, 
prend  successivement  des  positions  différentes  par  rapport  à  la  terre, 
et  nous  présente  y  sous  des  inclinaisons  également  variables,  les 
cercles  que  les  taches  décrivent;   de  là   les  changements  que 
nous  observons  dans  leur  courbure  apparente.  Parmi  toutes  ces 
positions ,  il  en  est  deux  qui  doivent  offrir  des  lignes  droites  :  ce 
sont  celles  où  le  plan  mené  par  Taxe  de  rotation ,  perpendiculai-r 
rement  à  l'écliptique ,  devient  aussi  perpendiculaire  au  rayon  vi- 
suel mené  de  la  terre  au  centre  du  soleil.  Cela  ne  peut  arriver  que 
deux  fois  Tannée ,  dans  deux  points  opposés  de  l'écliptique ,  et  à 
six  mois  de  distance.  Alors  nous  apercevons  les  deux  pôles  de  ro^ 
tation  du  soleil,  c'est-à-dire  les  deux  points  dans  lesquels  Taxe  de 
rotation  perce  la  surface  de  cet  astre.  Dans  toute  autre  position  , 
la  route  des  taches  doit  paraître  ovale  :  mais,  lorsque  nous  décou- 
vrons le  pôle  supérieur  ou  boréal ,  la  convexité  des  ovales  est 
tournée  vers  la  partie  australe  de  l'écliptique  ;  et  quand  nous  dé- 
couvrons le  pôle  inférieur,  cette  convexité  est  tournée  vers  la  partie 
boréale.  La  marche  des  taches  se  faisant  toujours  dans  le  même 
sens ,  et  de  gauche  à  droite ,  ou  d'orient  en  occident,  les  points  du 
disque  ou  elles  se  lèvent  doivent  être,  pendant  six  mois,  plus  éle- 
vés que  ceux  on  elles  se  couchent.  Le  contraire  arrivera  pendant 
les  six  autres  mois ,  et  il  y  aura  deux  époques  de  Tannée  où  ces 
points  se  trouveront  à  égale  hauteur  au-dessus  de  Téclip tique. 
Après  cet  instant  d'équilibre,  Tinclinaison  des  ovales  deviendra 
plus  grande  de  jour  en  jour,  elle  parviendra  en  trois  mois  à  sa  plus 
grande  obliquité  ;  et  de  là ,  commençant  à  diminuer  de  nouveau 
jusqu'à  un  nouvel  équilibre ,  il  arrivera  enfin  que  Tépoque  de  la 

35, 
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plus  grande  obliquité  sera  celle  où  le  passage  des  taches  sur  le 
disque  parsutra  se  faire  en  ligne  droite:  et,. au  contraire,  dans  le 
moment  de  l'équilibre ,  l'ouverture  des  ovales  sera  la  plus  grande. 
Dans  tous  les  autres  temps ,  lorsque  Pinclinaison  des  ovales  dimi- 
nuera ,  leur  courbure  ira  en  augmentant.    , 

On  a  essayé  de  représenter  ces  apparences  dans  la /g.  53 ^  où 
A ,  B ,  C,  D  y  £  sont  des  positions  successives  du  soleil  par  rapport 
à  la  terre,  figurée  en  T.  Vp  indique  partout  Taxe  de  rotation,  et 
Mjt?,  M'm^  Wm"y  sont  les  routes  des  taches.  Il  faut  suppléer  à 
rimperfection  de  la  figure ,  où  Ton  n'a  pu  rendre  Pextréme  éloi- 
gnement  de  la  terre  et  du  soleil.  B  est  le  lieu  où  Taxe  de  rotation 
devient  parallèle  au  plan  du  disque  solaire,  et  par  conséquent 
perpendiculaire  au  rayon  visuel  TB.  A,  C  sont  les  points  où  Tou- 
verture  apparente  des  ovales  est  la  plus  grande.  Quant  aux  points 
opposés ,  on  n'a  pas  pu  y  figurer  le  globe  du  soleil ,  vu  de  la  terre; 
mais  il  est  sensible  que  les  apparences  y  seraient  contraires  à  celles 
des  points  ABC.  Par  exemple,  le  soleil  étant  parvenu  en  G  pré- 
sente au  spectateur  placé  en  T  le  même  aspect  qu*il  aurait  ofTert 
en  A  six  mois  auparavant  pour  un  spectateur  placé  en  A'\  du  côté 
opposé  à  la  terre;  c'est-à-dire  qu'on  revoit  alors  les  routes  des 
taches  sous  la  forme  d'ovales  dont  les  extrémités  sont  également 
élevées  sur  l'écliptique,  mais  elles  se  présentent  dans  le  sens 
opposé.  Une  opposition  semblable  a  lieu  dans  toutes  les  situations 
du  soleil  qui  sont  diamétralement x)pposées  sur  son  orbite. 

376*  Toutes  ces  conséquences  étant  exactement  conformes  aax 
observations,  on  en  peut  conclure  avec  certitude  qu'en  effet  le 
soleil  tourne  sur  lui-même  d'orient  en  occident,  autour  d^un  axe 
incliné  à  l'éciiptique. 

Le  plan  mené  par  le  centre  du  soleil ,  perpendiculairement  à 
cet  axe,  se  novaraeVéquatenr  du  soleil.  Il  coupe  le  plan  de  l'éclip- 
tique, suivant  une  ligne  droite  qui  s'appelle  la  ligne  des  nœuds  àt 
cet  équaleur.  Les  nœuds  eux-mêmes  sont  les  points  où  cette  droite, 
prolongée  indéfiniment  dans  les  deux  sens,  rencontre  la  sphère 
céleste. 

377.  Pour  connaître  la  position  de  l'axe  de  rotation  dans  l'es- 
pace, il  faut  déterminer  l'inclinaison  de  l'équateur  solaire  sur 


pHYsiQo*;.  549 

récliptique,  et  Tangle  que  fait  la  ligne  des  nœuds  avec  une  droite 
fixe  menée  sur  le  plan  de  Técliptique  ;  par  exemple  avec  la  ligne 
des  équinoxes.  Cet  angle  se  nomme  la  longitude  du  nœud.  Voici  la 
méthode  qui  me  paraît  la  plus  simple  et  la  plus  exacte  pour  déter- 
miner ces  éléments  r 

Lorsqu'on  a  observé  la  position  d'une  tôche  sur  le  disque  du 
soleil,  et  qu'on  a  calculé  sa  longitude  et  sa  latitude,  on  connaît  la 
direction  du  rayon  visuel  mené  de  la  terre  à  cette  tache ,  à  l'instant 
de  l'observation.  On  sait  de  plus  quelle  était ,  à  la  même  époque, 
la  longitude  du  soleil,  sa  disCance  à  la  terre,  et  son  diamètre 
apparent.  C'est  donc  un  simple  problème  de  géométrie,  de  trouver 
tes  intersections  de  sa  surface  supposée  sphérique ,  avec  le  rayon 
visuel  mené  à  la^tache.  Trois  observations  semblables,  d'une  même 
tache,  déterminent  trois  points  sur  la  surface  du  soleil,  et  cçs 
points  sont  situés  sur  une  même  circonférence  de  cercle ,  parallèle 
à  l'équateur  solaire.  Or,  en  général,  la  position  d'un  plan  est  fixée, 
lorsqu'on  sait  qu'il  passe  par  trois  points  connus  :  le  plan  du  cercle 
décrit  par  la  tache  sera  donc  déterminé  par  ces  trois  observations  ^ 
et  l'on  en  pourra  déduire  la  position  de  Téquateur  solaire  qui  lui 
est  parallèle. 

578.  Pour  fixer  les  positions  successives  des  taches  sur  la  sur*- 
face  du  soleil  supposée  sphérique ,  on  conçoit ,  par  le  Centre  de 
cet  astre,  trois  axes  rectangulaires,   menés  dans  des  directions 
connues,  et  qui  restent  contamment  parallèles  à  eux-mêmes, 
pendant  la  révolution  annuelle.  Le  premier  de  ces  axes  est  per- 
pendiculaire à  récHptique,  les  deux  autres  sont  situés  dans  ce 
plan.  L'un  est  paiallèle  à  la  ligne  des  équinoxes,  l'autre  lui  est 
perpendiculaire.  Ils  sont  représentés  en  S,  Jig,  54'.  On  nonlme 
longitudes  et  latitudes  héliocentriques,  les  longitudes  et  les  lati- 
tudes comptées  du  centre  du  soleil  autour  des  trois  axes  précé- 
dents. Elles  sont  évidemment  déterminées  lorsqu'on  a  leurs  ana- 
logues mesurées  du  centre  de  la  terre ,  et  que  l'on  nomme  par 
opposition  longitudes  et  latitudes  géocentriques.  La  trigonométrie 
sphérique  nous  enseigne  à  trouver  ces  rapports ,  comme  on  le  verra 
dans  les  notes  placées  à  la  suite  de  ce  chapitre;  mais  il  suffira  pour 
le  moment  d'en  avoir  indiqué  la  possibilité. 
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En  appliquant  cette  méthode ,  on  trouve  que  Téquateur  solaire 
est  incliné  à  Pécliptique  de  ']^^,0']ig.  Il  paraît  rester  constamment 
parallèle  à  lui-même.  Les  points  de  cet  équateur,  en  s'élerantpar 
leur  mouvement  de  rotation  au-dessus  de  récliptique,  vers  le  pôle 
boréal,  traversent  ce  plan  dans  un  point  qm,  vu  du  centre  do 
soleil,  se  trouve  à  78**^,6062  de  Féquinoxe  du  printemps;  telle  est 
donc  la  longitude  héliocentrique  du  nœud  ascendant  de  l'équateur 
solaire.  Elle  ne  parait  pas  prouver  de  variations  sensibles ,  si  ce 
n*est  celles  qui  résultent  de  la  précession  des  équinoxes,  eiïet 
général  que  nous  avons  déjà  indiqué. 

579.  J'ai  dit  que  la  durée  moyenne  de  la  rotation  du  soleil  par 
rapport  à  un  même  point  de  la  terre  est  27^,81 .  C'est  le  temps  après 
lequel  un  même  point  de  la  surface  de  cet  astre  revient  à  la  même 
distance  de  son  centre  apparent  ;  mais  ce  n*est  pas  le  temps  de  la 
rotation  réelle.  En  effet,  dans  cet. intervalle,  le  soleil  décrit  sur 
récliptiqueun  arc  égal  à  i«%095i6r27,3i,  ou  ag'^gi.  En  vertu  de 
ce  seul  mouvement ,  il  nous  découvre  chaque  jour  de  nouveaux 
points  de  sa  surface ,  dont  il  nous  montre  successivement  toutes 
les  parties  dans  le  cours  d'une  année.  De  là  résulte  une  rotation 
apparente,  qui«emble  se  faire  annuellement  autour  d'an  axe  per- 
pendiculaire à  récliptique.  L'effet  de  cette  illusion  d'optique  se 
compose  avec  la  rotation  réelle ,  dans  les  résultats  observés;  et 
pour  y  démêler  les  influences  particulières  de  ces  deux  causes,  il 
faut  les  étudier  séparément. 

Faisons  d'abord  abstraction  de  la  rotation  réelle.  Imaginons  un 
rayon  visuel  mené  de  la  terre  au  centre  du  soleil,  et  concevons, 
par  ce  centre,  un  plan  perpendiculaire  à  ce  rayon.  Le  disque  du 
soleil  n*est  que  la  projection  de  tous  les  points  de  sa  surface  sur  ce 
plan  perpendiculaire.  L'intersection  du  plan  et  du  rayon  visuel 
forme  ce  que  nous  appelons  le  centre  du  disque.  C'est  à  ce  centre 
que  nous  rapportons  le  point  de  la  surface  du  soldl  qui  est  sur  la 
direction  du  rayon  visuel.  Or  il  n'est  pas  difficile  de  voir  que  ce 
point  varie  sur  la  surface  du  soleil ,  quand  le  soleil  change  de 
position  sur  le  plan  de  Técliptique.  En- effet,  s'il  se  trouve,  par 
exemple  en  S ,  fig.  55,  que  T  suit  le  centre  de  la  terre,  TS  1« 
rayon  visuel  meneau  centre  du  soleil ,  C  sera  le  point  de  la  surface 
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que  nous  verrons  au  centre  du  disque.  Mais  lorsque  le  soleil  sera 
en  S',  le  point  G',  qui  sera  parvenu  au  centre  du  disque  apparent^ 
différera  du  point  C  ;  et  pour  trouver  Tare  décrit  par  ce  dernier , 
il  faut  y  par  le  point  S,  mener  S'T'  parallèle  à  ST  :  le  point  G  se 
trouvera  en  c.  Ge  point  s'est  donc  éloigné  du  centre  apparent  du 
disque ,  par  le  seul  effet  de  la  révolution  annuelle  du  soleil  ;  il  s'en 
est  éloigné  de  l'angle  TS'T',  qui  est  égal  à  S ^TS,  ou  au  mouvement 
du  soleil  dans  son  orbite ,  pendsgat  l'intervalle  des  observations. 

L'effet  de  la  rotation  réelle  altère  cette  rotation  apparente, 
parce  qu'elle  est  dirigée  en  sens  contraire.  Si  elle  se  faisait  aussi 
autour  d'un  axe  perpendiculaire  à  l'écliptique ,  il  serait  facile  d'y 
avoir  égard  ;  car  lorsqu'un  tnéme  point  de  la  surface  du  soleil 
serait  revenu  à  la  même  distance  de  son  centre  apparent,  ce  qui 
se  fait  en  27^,31 ,  il  se  trouverait  avoir  décrit  réellement  429^%9i  y 
c'est-à-dire  une  circonférence  entière ,  plus  le  mouvement  angu- 
laire du  soleil  dans  cet  intervalle  ;  d'où  il  est  facile  de  conclure, 
par  une  simple  proportion ,  que  le  temps  d'une  rotation  complète 
serait  25^,4- 

L'axe  réel  de  rotation  du  soleil  étant  oblique  à  l'écliptique,  ce 
résultat  n'est  pas  tout  à  fait  exact,  et  les  29^''99i  déc];its  par  les 
points  de  cet  astre  parallèlement  à  Técliptique  ne  produisent  pas 
tout  à  fait  le  même  angle  sur  l'équateur  solaire.  Mais  comme  l'in- 
clinaison de  ces  deux  plans  est  peu  considérable ,  Terreur  qui  en 
résulte  est  fort  petite,  et  beaucoup  au-dessous  de  celles  que  ce 
genre  d^observation  comporte.  Au  reste  y  la  durée  de  la  rotation 
réelle  se  trouve  naturellement  déterminée  quand  on  calcule  les 
positions  successives  d'une  même  tache  par  rapport  à  trois  axes 
fixes  menés  par  le  centre  du  soleil ,  comme  nous  l'avons  enseigné 
plus  haut;  car,  de  cette  manière,  on  connaît  l'arc  réellement  décrit 
par  la  tache  sur  son  parallèle  entre  les  observations,  et,  en  com- 
parant cet  arc  au  temps  employé  à  le  parcourir,  on  en  conclut  la 
durée  de  la  rotation  totale. 

580.  En  comparant,  par  des  moyens  très-précis,  l'intensité  de 
la  lumière  que  nous  envoient  les  bords  du  soleil ,  et  celle  qui  vient 
du  centre  de  son  disque,  Bouguer  s'est  assuré  que  celle-ci  est  la 
plus  forte.  Cependant  le  soleil  étant  un  corps  arrondi ,  ses  bords 
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s*ofTrent  obliquemeikt  à  nous,  et  présentent ,  spus  le  itiéme  angle , 
une  plus  grande  surface.  Leur  lumière  devrait  donc  nous  sembler 
plus  intense.  S'il  en  est  autrement ,  c'est  qu'une  cause  plus  forte 
vers  les  bords  que  vers  le  centre  en  diminue  graduellement  l'in- 
tensité. Tel  serait  l'effet  d'une  épaisse  atmosphère;  car,  s'il  en 
existe  une  autour  du  soleil ,  les  rayons  lumineux  venus  de  ses 
bords  la  traversent  dans  une  étendue  beaucoup  plus  considérable 
que  ceux  qui  partent  du  centre  de»  son  disque,  et  qui  la  traversent 
'  directement.  C'est  ainsi  que  notre  atmosphère  affaiblit  beaucoup 
plus  la  lumière  des  astres  à  l'horizon  qu'au  zénith.  L'atniosphère 
solaire  est  donc  indiquée ,  par  ce  phénomène ,  avec  beaucoup  de 
vraisemblance. 

581.  On  verra  plus  loin  que  la  lune  est  aussi  un  corps  arrondi, 
mais  qui  n'a  point  d'atmosphère  sensible.  Ce  fait  sera  prouvé 
d'une  manière  très-rigoureuse  :  mais  l'on  peut  déjà  en  reconnsutre 
la  vérité,  en  observant  avec  soin  les  étoiles  devant  lesquelles  la 
lune  passe  ;  car  on  ne  voit  pas  leur  lumière  s'affaiblir  peu  à  peu  en 
approchant  du  disque  de  cet  astre,  elles  brillent  jusqu'auprès  de 
sesbordsy  et  s'éclipsent  subitement.  La  lune  n'a  donc  pas  d'atmo- 
sphère sensible  :  aussi  est-elle  plus  lumineuse  vers  les  bords  que 
vers  le  centre,  comme  Bouguer  s'en  est  assuré»  Ce  rapprochement 
confirme  très-bien  la  théorie  précédente. 

582.  Un  autre  phénomène  remarquable,  qui  tient,  sans  doute, 
à  l'état  actuel  et  à  la  nature  même  du  soleil ,  c'est  l'auréole  lumi- 
neuse qui  l'accompagne,  et  à  laquelle  on  a  donné  le  nom  de 
lumière  zodiacale.  On  l'observe  le  soir ,  lorsque  le  soleil  vient  de  se 
coucher,  et  à  l'endroit  même  où  cet  astre  a  quitté  l'horizon.  Sa 
forme  est  celle  d'une  lentille  très-aplatie ,  placée  obliquement  sur 
l'horizon ,  et  dont  la  tranche  aiguë  atteint  très-loin  dans  le  ciel 
(voyez  y%.  56).  Cette  lumière  est  blanchâtre  comme  celle  de  la  voie 
lactée.  On  s'est  assuré  qu'elle  accompagne  constamment  le  soleil, 
et ,  dans  les  éclipses  totales ,  on  l'aperçoit  autour  de  son  disque 
comme  une  chevelure  lumineuse.  Elle  est  toujours  dirigée  dans  le 
plan  de  l'équateur  solaire ,  et  c'est  pour  cela  qu'on  ne  la  voit  pas 
également  bien  ,  le  soir,  dans  toutes  les  saisons.  Car  cet  équateur 
étant   diversement  incliné  à   l'horizon ,   en  raison   des    diverse* 
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positions  du  soleil  dans  Técliptique ,  la  lumièi*e  zodiacale  s'incline 
avec  lui  et  se  cache  en  grande  partie  sous  l'horizon ,  ou  du  moins 
son  éclat  est  fort  affaibli  par  les  vapeurs  qui  s'élèvent  près  de  la 
surface  de  la  lerr^  Le  temps  le  plus  favorable  pour  l'observer , 
dans  nos  climats,  est  l'équinoxe  du  printemps,  vers  le  mois  de 
février  ou  de  mars:  alors  la  ligne  des  équinoxes  est  le  soir,  dans 
l'horizon ,  y?^,  57.  L'arc  de  Fécliptique  SS',  dans  lequel  le  soleil 
va  entrer,  est  plus  élevé  sur  l'horizon  que  l'équateur  SEQ.  La 
différence  est  égale  à  l'obliquité  de  l'écliptique ,  c'est-à-dire  à 
26<%074o.  Ainsi  la  lumière  zodiacale ,  toujours  dirigée  dans  le  plan 
de  l'équateur  solaire ,  qui  est  presque  dans  le  plan  de  l'écliptique , 
se  trouve  alors  plus  élevé  que  l'équateur  de  toute  cette  qiiantité. 
Dans  nos  climats,  aucune  autre  position  du  soleil  n'est  aussi 
favorable  :  par  exemple ,  au  solstice  d'été ,  l'arc  S"T  de  l'écliptique 
est  parallèle  à  l'arc  EQ  de  l'équateur  céleste.  La  pyramide  lumineuse 
se  trouve,  le  soir,  parallèle  à  cet  équateur,  ç'est-à-dire  beaucoup 
plus  inclinée  qu'au  temps  de  l'équinoxe  du  printemps  :  il  en  est  de 
même  dans  toutes  les  autres  positions. 

585.  On  a  formé  plusieurs  hypothèses  sur  la  nature  et  la  cause 
de  cette  lumière.  On  avait  pensé  d'abord  qu'elle  émane  de  l'atmo- 
sphère du  soleil  ;  mais  l'auteur  de  la  Mécanique  céleste  a  prouvé , 
d'après  sa  forme  et  d'après  sa  grandeur ,  que  cela  est  impossible. 
On  a  cru  remarquer  qu'elle  s'affaiblit  quand  le  soleil  a  moins  de 
taches,  et  qu'elle  s'accroît  quand  il  en  a  un  plus  grand  nombre. 

Au  reste ^  quelle  que  soit  la  cause  de  cette  lumière,  il  est  certain 
que  la  matière  qui  nous  la  renvoie  est  extrêmement  rare,  car  on 
voit  les  plus  petites  étoiles  au  travers. 

584.  Quant  au  nom  de  lumière  zodiacale,  il  vient  de  ce  que 
Ton  appelle  zodiaque  une  zone  d'environ  ao^'"  de  largeur,  dont 
l'écliptique  occupe  le  milieu ,  et  dans  laquelle  on  cro3/ait  autrefois 
que  toutes  les  orbites  des  planètes  étaient  renfermées.  L'auréole 
lumineuse,  toujours  comprise  dans  cette  zone,  en  a  reçu  sa  déno- 
mination. 

58tf.  Je  ne  parlerai  point  ici  de  la  grosseur  du  soleil ,  ni  des 
moyens  que  l'on  a  employés  pour  évaluer  sa  densité.  On  ne  peut 
parvenir  à  ces  résultats  que  quand  on  connaît  exactement  la  dis- 


554  ASTROHOMIE 

tance  du  soleil  à  la  terre ,  et  celle  des  autres  corps  cékstes.  Nous 
devons  donc  différer  de  nous  en  occuper ,  jusqu'à  ce  que  nous 
ayons  vu  comment  on  a  déterminé  la  parallaxe  âh  soleil  et  les 
vraies  dimensions  des  orbes  planétaires. 


NOTE. 

Manière  de  trouver  les  coordonnées  d^une  tache  du  soleil, 
par  rapport  à  trois  axes  fixes  passant  par  le  centre  de 
cet  astre.  Détermination  de  Véquateur  du  soleil. 

Soient  X ,  Y  les  denx  coordooDées  du  soleil  rapportées  à  deux  axes  fixies 
et  rectangulaires  menés  par  le  centre  de  la  terre  dans  le  plan  de  rccliptique, 
Taxe  des  X  étant  supposé  passer  par  Téquinoxe  du  printemps.  Si  Ton  nomiae 
L  la  longitude  du  soleil  vue  de  la  terre,  et  R  la  distance  de  cet  astre,  on 
aura 

X=RcosL,  Y=RsînL. 

Menons  par  le  centre  de  la  terre  un  troisième  axe  perpendiculaire  au  plan  de 
IMcliptique  \  ce  sera  Taxe  des  Z  ,  et  nous  supposerons  les  Z  positifs  dirigés 
▼ers  le  pdle  boréal  de  ce  plan.  Soient  jt,  7-,  s  les  cordonnées  rcctangolaira 
d^nne  tache  du  soleil  rapportée  à  ces  axes  à  un  instant  donné;  soient  de  plus, 
au  même  instant,  /  la  longitude  géocentrique  de  la  tache,  Jl  sa  latitude  géo- 
centrique,  et  p  la  projection  de  son  rayon  Tecteur  sur  le  plan  de  Técliptique; 
on  aura  évidemment 

j;  =  pcos/,^=p6in/,  2=:/9tangji. 

« 

Or,  si  Ton  représente  par  r  la  vraie  distance  de  la  tache  au  centre  de  la  terre, 
on  aura  aussi 

p  =  rcosJl; 

par  conséquent,  en  éliminant  p,  les  valeurs  de  x,  j",  s  deviendront 
j:=rcosJicos/,   ^  =  r  C08  A  sin /,    5  =  rsini, 

Cette  forme  de  valeurs  est  souvent  employée  dans  Pastronomie.  Mainlenaal, 
si  nous  appelons  x',  y' y  z'  les  trois  coordonnées  de  cette  même  tache,  rap- 
})ortécs  à  trois  axes  parallèles  aux  précédents  et  fixes  au  centre  du  soleil, 
nous  aurons,  en  général , 

x'  =  x-X,    ^'=r-Y,     r'=z; 
f»t  si  Ton  suppose  que  la  surface  dii^olcii  soit  sphcrique  et  qua  son  rayon 
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soit  r',  on  aura;  entre  les  trois  coordonnées  »'y  r'>  *'i  la  relation  qui  con- 
vient à  la  fturôice  de  la  sphère,  c^est-à-dire 

Les  véritable  inconnues  du  problème  sont  x',  y',  z'  :  pour  les  déterminer , 
mcttons-y  d^abord  à  la  placage  x,  ^,  «,  X,  Y  leurs  valeurs;  elles  devien- 
dront 

x'  =  rco8ilcos/  — RcosL,'    y  =  rcosAsinl  —  RsinL,       «'=:rsinJi. 

Substituons  maintenant  ces  quantités  dans  fequation  de  la  surface  du  soleil 
et  développons  les  carrés,  nous  trouverons 

4 

/•  —  a Rrcos  Jl .  cos  (L  —  /)  =  r'«  ~  R>. 

On  peut  à, la  place  de  R  substituer  sa  valeur  en  fonction  der':  c-ar,en  nom- 
mant A  le  demi-diamètre  apparent  du  soleil  vu  de  la  terre  à  Pînstant  que 
Ton  considère ,  on  aura  évidemment 

r'  =  RsinA; 

et  si ,  diaprés  cette  relation  ,  on  élimine  R,  Téquation  à  résoudre  devient 

,    cosJl.cos(L — l)  r'*.cos*A 

sinA  Bin*  A 

d^où  Ton  tire  pour  r  deux  valeurs  , 

r=r'  r  coS'>t'C08(L  —  /)db^cos«  j[cos*(L-t/)  — ces»  A   "|. 
L  sin  A  J 

• 

Mais  de  ces  deux  valeurs  il  ne  faut  prendre  que  la  plus  petite  ;  car  lorsque 
nous  observons  les  taches ,  elles  se  trouvent  toujours  dans  la  partie  de  la 
sphère  du  soleil  qui  est  la  plus  voisine  de  la  terre.  On  aura  donc  simple- 
ment 


=  r'  r  <î08>c08(»X  — L)— ^cos*jtcos«(L  — /)  —  cos*  A  1 
''  L  '  sïn^Â  J' 

en  substituant  cette  valeur  de  r  dans  les  expressions  générales  dex'yX^,  g\ 

et  y  mettant  aussi  pour  R  sa  valeur  — ; ,  on  aura  les  coordonnées x',/  ',  z' 

smA 

exprimées  en  fonction  du  rayon  de  la  surface  du  soleil ,  et  des  longitudes  et 

latitudes  observées.  Ainsi,  géométriquement  parlant,  ces  valeurs  seront 

déterminées.  Mais  pour  pouvoir  les  calculer  numériquement  avec  beaucoup 

d^exactitude ,  il  faut  encore  leur  faire  subir  une  préparation  qui  introduise 

les  sinus  des  petits  angles  A  et  L —  /  au  lieu  de  leurs  cosinus,  et  qui,  de  plus, 

introduise  ces  petits  angles  partout  où  il  y  a  des  différences  de  sinus  et  de 
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cosÎDUd.  Cest  à  quoi  Ton  parviendra  en  prenant  dVbord  un  angle  auxiliam 

^  ,  tel  qu^on  ait 

8in'^  =  coB'Jlcos*  (L  —  /)  ~cos*  A; 

cet  angle  ^sera  toujours  fort  petit,  car  Péquation  qui  le  détermine  peut  être 
mise  sous  la  fornie  suivante  : 

sin*^=coà*(L—  /)  — ces*  A  — 8fii*;cos'(L  — /), 
ou  bien 

8in«^  =  sin  (A-^L-Z)  sin(A  — L-i-/)  —  sin' Acos»  (L— /). 

Comme  les  angles  A^L  —  /  et  A  SiOnt  toujours  extrêmement  petits,  chacun  des 
termes  de  cette  équation  se  calculera  par  les  Tables  ordinaires  de  logarithnes 
avec  une  extrême  exactitude,  et  la  racine  carrée  de  leur  différence  donnera 
sin  fpy  et  par  conséquent  ^,  avec  une  exactitude  pareille.  Par  le  moyen  de 
cette  transformation,  la  valeur  d$,r  devient 


,  r  C6s\Ji  cos  (L — 'i)  —  sin^l 


et,  en  la  substituant  dans  x\y'^  «',  après  y  avoir  mis  pour  R  sa  valeur 


sin  A 


9  ou  trouve 


, ,  r  cos*  Jt  cos  (  L  —  Zj  cos  l  —  cos  L  —  cos  \  cos  /  sin  ^  "1 

L  sin  A  J  * 

,_    ,  r  cos' il  cos  (L  —  /)  sin  /  —  sin  L  —  cas  Ji  sin  /  sin^l 

L  ®*'*  ^  J  * 

,        ,    .    ,  r  cos  Jlcos  CL— /)— sin^  "1 
5'=r'sinJl  I : i — ^ i    |. 

L  s'n  ^  J 

La  valeur  de  z  '  n^a  besoin  d^aucune  autre  préparation  à  causç  du  facteur 
très-petit  sin  X  qui  la  multiplie  tout  entière.  Il  n^en  est  pas  ainsi  de  x'  et 
y''^  mais  il  est  facile  de  voir  qu'yen  mettant  pour  cos'  A,  sa  valeur  i  —  sin'  i, 
les  termes  indépendants  de  X  peuvent  se  transformer  de  manière  à  y  intro> 
duire  les  sinus  du  petit  arc  L —  /.  On  aura  ainsi,  pour  x',  j^',*',  les 
expressions  suivantes  : 

'—    y  r  ^'"  (^  —  ^)  ""^  ^  —  sin' Jl cos  (L  —  /)  cos  l  —  cos Ji cos  Zsin  ^1 
L  sin  A  J  ' 

,  __    ,  r  — sin(L  —  l)co8Z — sin'Jtcos(L — /)8În  t  —  cos  Jl  sin  lain^l 
L  sin  A  J 

,        ,    .    ,  PcosAcosfL  —  /)— sin^l     , 
L  sin  A  J  ' 

à  quoi  il  faut  joindre  Téquation  auxiliaire 

sin'^  =  sin(A-HL  — /)  sio  (A  —  L-+-/)  —  sin*  ;  oos»  (L—  /). 
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Ces  expressioi»  très-simples  et  très-sy métriques  donQ^eront ,  avec  la  der- 
nière exactitude,  les  râleurs  de  *',  r ',  «',  d'après  les  longitudes  et  latitudes 
coaclaes  des  ^observations.  Quaut  au  rayon  r  de  la  surface  du  soleil,  il 
disparaîtra  de  lui-môme  de  tous  les  résultats  calculés  relativement  au 
centre  du  soleil,  de  même  que  celui  de  la  sphère  céleste  disparaît  de  tous 
les  résultats  géoceniriques;  c'est  pourquoi  il  faut  le  conserver  en  facteur 
afin  de  le  laisser  en  évidence.  On  verra  plus  loin  que  les  observations 
introduites  dans  nos  formules  permettent  de  juger  si  ce  rayon  est  constant 
et  par  conséquent  si  la  surface  du  soleil  est  réellement  sphérique. 

On  pourrait  aisément  déduire  de  nos  formules  les  longitudes  et  latitudes  h^- 
lioeentriqueÈ ,  c'est-à-dire  ^es  du  centre  du  soleil  :  quantités  dont  Jes  astro- 
nomes font  un  fréquent  usage,  tant  pour  le  problème  qui  nous  occupe  que 
pour  d'autres  questions  analogues.  En  nommant  X'  et  l'  cette  latitude  et 
cette  longitude  ,  celle-ci  étant  toujours  comptée  dans  le  même  sens  que 
la  longitude  géoeentrique  à  partir  du  même  équinoxe,  c'est-à-dire  du 
même  point  de  la  sphère  céleste,  on  aurait  évidemment 

y  z' 

tangr=  — ,  tangy  = 


ce  qui  donnerait  encore 

a:' =  r '-cos  y  cos  r,    r' =  r'cos  Ji'sin  T,     r'  =  r'sinjl'. 

Mais  ces  expressions  nous  seront  inutiles  dans  la  recherche  de  Téquateur 
du  soleil,  et  je  ne  les  ai  rapportées  qu'à  cause  des  applications  que  l'on  en 
peut  faire  dans  centres  circonstances. 

Revenons  donc  à  nos  valeurs  de  x',  ^',  «'.  On  y  introduira  les  valeurs 
numériques  des  longitudes  et  latitudes  du  centre  du  soleil  et  de  la  tache 
déduite  des  observations;  il  n'y  aura,  dans  cette  substitution,  d'autre  atten- 
tion à  avoir  que  d'obsenrer  fidèlement  les  signes  des  sinus  et  cosinus ,  et  de 
faire  ensuite  le  calcul  exactement.  Pour  s'assurer  que  Ton  ne  s'est  pas 
trompé,  il  sera  bonde  faire  la  somme  des  trois  carrés  x'*-h^'*-f-«'",  et 
cette  somme  devra  être  égale  à  r".  On  répétera  ce  calcul  pour  trois  positions 
observées  d'une  même  tache,  et  l'on  aura  ainsi  les  coordonnées  héliocen» 
triques  correspondantes,  que  je  représenterai  par 

^'  .r'  s', 

x"  jr"   z", 
x"'  y^  z'". 

Ces  calculs  faits ,  le  reste  n'a  plus  aucune  difficulté.    . 

En  effet ,  par  ces  trois  positions  successives  de  la  tache,  menons  un  plan  : 
ce  sera  le  parallèle  à  l'éqnatenr  solaire  sur  lequel  la  tache  se  meut.  L'éqqa- 
lion  de  ce  parallèle,  rapporté^  aii  même  système  de  coordonnées  que  la 
tache ,  sera  nécessairement  de  la  forme 
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A,  B,  O  étant' trois  coefficients  constants  qui  déterminent  la  position  du 
plancheirché.  Puisque  ce  pUtn  contient  les  trois  positions  successÎTes  delà 
tache,  les  coordonnées  de  ces  trois  positions  doivent  y  satisfaire;  e^est-à-diK 
que  Ton  doit  avoir 

f  g'  =  Ax'  -t-Br'  -hD, 
(i)  \  g''=Ax''  -h^y^-hB, 

(  r'^  =  Ax*'-hB/*'-HD. 

tGes  trois  conditions  suffisent  pour  déterminer  A,  B,  D;  en  soustrayant  sae- 
cessivement  la  seconde  et  la  troisième  de  la  première ,  D  disparaît ,  et  il 
vient 

» 

i  5'-5"  =  A(t'-  x'')-i-B(r'-r''), 
(^^  I  5'  -  «'^  =  A  (x'  -  x*^)  -h  B  (r'  — V^). 

Celles-ci  déterminciU  A  et  B;  mais  maintenant,  puisque  le  plan  que  nons 
venons  de  mener  est  on  parallèle  à  Téquateur  solaire,  cet  cquateur,  qsi 
passe  par  le  centre  du  soleil ,  aura  évidemment  son  équation  de  la  forme 

«  =  A4:H-Bj^, 

Aet  B  étant,  à  cause  du  parallélisme,  les  mêmes  que  nous  venons  de  déter- 
miner. La  position  de  cet  équateur  sera  c^ônc  ainsi  connue;  et  si  Tonfiomme 
I  son  inclinaison  sur  Técliptique ,  et  N  la  lon^^itude  de  son  noeud  aussi  sor 
Tccliptique  ,  on  aura 

tang  1  =  v^;A»-+-B* ,     tang  N  =  —  ^. 

D 

Ces  résultats  étant  connus,  il  est  facile  de  trouver  la  déelinaàson  solaire  d« 
la  tache.  Par  Taxe  do  Fécliptique  et  par  Taxe  de  Pequateur  solaire  qui  m 
croisent  tous  deux  au  centre  du  soleil,  menons  un  plan  ECZ,  fig.  5^,  et 
soient  CE  et  CZ  ces  deux  axes  ;  désignons  maintenant  par  R  le  point  où  Taxe 
de  Técliptique  est  rencontré  par  le  parallèle  de  la  tache.  Si  de  ce  point 
nous  menons  une  perpendiculaire  sur  Taxe  de  rotation  CZ  ,1a  distance  CQ, 
comprise  entre  lo  centre  du  soleil  et  cette  perpendiculaire,  âkprimera  la 
^  distance  du  parallèle  de  la  tache  au  centre  du  soleil;  et,  en  la  divisant  par 

CO 

le  rayon  r' de  la  surface  de  cet  astre,  le  rapport    --f-  sera  le   sinus  de  la 

*  r 

déclinaison  de  la  tache,  relativement  à  Téquateur  du  soleil.  Or,  dans  le 
triangle  CQR,  Tangle  en  C ,  formé  par  les  deux  axes  de  Péquateur  solaire  et 
de  Técliptique,  est  le  même  que  Tangle  des  deux  plans  qui  leur  sont  res- 
pectivement perpendiculaires;  il  est  donc  égal  à  I,  puisque  nous  avons 
raommé  I  Tinclinaison  de  Féquatcur  solaire  sur  Pécliptique.  Dans  ce  même 
triangle,  la  distance  CR  est  aussi  connue  :  c'^est  la  valeur  de  b  dans  Téqua- 
tion  du  parallèle,  quand  x  et^  sont  nuls  ;  elle  est,  par  conséquent,  égale 
à  D  ou  à  »'  —  Ax'  —  Br'.  D'après  cela,  on  aura  CQ  =  D  cos  I;  et  par 
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conséquent,  si  l'on  nomme  d*  la  déclinaison  solaire  de  la  tache;  on  aura 
cette  expression  très-siraple, 

&inrf'= —    ou  8ind'=  ^ ; ^—i  cosl. 

Lorsque  A  et  B  auront  été  déterminés  par  trois  observatîonë  de  la  tache ,  on 
pourra  calculer  d^autrcs  coordonnées  a?»^,  yv,  «•▼,  de  cette  même  tache  par 
des  observations  subséquentes  ;  et  comme  elles  devront  satisfaire  encore  à 
Véquation  du  même  parallèle,  on  aura  pareillement 


D  =  r''—  Ax'v  — Br 


!▼ 


On  Terra  donc  si  la  valeur  de  D,  ainsi  déterminée,  est  ou  n'est  pas  la  mémo 
que  précédemment,  et,  par  là,  on  jugera  si  la  tache  suit  réellement  un 
môme  parallèle  solaire,  ou  si  elle  s^en  écarte  par  Feffet  de  quelque  cause  de 
variation. 

Puisque  npus  connaissons  la  déclinaison  d'  du  parallèle,  son  rayon  sera 
r  '  cos  d'\  \\  sera  donc  aussi  connu. 

La  corde  de  Tare  de  ce  parallèle  compris  entre  la  première  observation  et 

la  seconde  a  pour  expression  ^  (x'  —  x  ''  )*  -f-  (jr*  —y  ")'  H-  («'  —  «")*  ;  la 
moitié  de  cette  corde,  divisée  par  le  rayon  du  parallèle,  exprime  le  sinus  de 
la  moitié  de  Tangle  décrit  par  la  tache  entre  les  deux  observations.  Ainsi,  en 
le  nommant  A',  on  aura 


"Y 


L'angle  A'  sera  bien  facile  à  calculer  par  cette  formule.  Si  Ton  nomme 
pareillement  A"  Tangle  décrit  entre  la  première  observation  et  la  troisième, 
on  aura  de  même 

""  ï* 4r'«cos'rf' 

Soient  T',  T'Mes  intervalles  de  temps  correspondants  écoulés  entre  la  pre- 
mière et  la  seconde  observation ,  ainsi  qu'*entre  la  première  et  la  troisième. 
Si  Ton  nomme  T  le  temps  de  la  rotation  totale,  supposée  uniforme,  les 
temps  étant  proportionnels  aux  arcs  décrits ,  on  aura 


ou 


tien    T=422i;r. 


Si  la  rotation  est  parfaitement  uniforme,  ces  valeurs  de  T  doivent  s'accorder 
exactement;  mais  cela  suppose  aussi  que  les  observations  soient  parfai* 
temcnt  exactes,  et  c'est  ce  qui  n^a  jamais  lieu.  Il  y  aura  donc  généralement 
une'  différence  entre  ces  valeurs;  on  prendra  une  moyenne  arithmétique 
entre  elles,  et  on  la  regardera  comme  U  valeur  de  T.  Mais,  pour  savoir 
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jusqu^^  quel  point  cette  divergence  est  admissible  et  aitribaable  aux  erreurs 
des  observations^  il  faudra  calculer  les  valeurs  de  T'  et  T''  qu^elles  donnent 
comme  correspondantes  aux  arcs  A,'  et  A"  ;  puis  ,  en  comparant  ces  inter' 
valles  à  ceux  qui  ont  été  réellement  observés ,  on  verra  en  quoi  ils  dISÏèrent. 
Ensuite ,  d''après  le  mouvement  apparent  de  la  tache^  relativement  an  centre 
du  disque  solaire ,  on  pourra  calculer  le  changement  que  Terreur  du  temps 
aurait  dû.  produire  sur  l^s  différences  de  déclinaison  ou  d^ascension  droite, 
observées  entre  le  centre  de  la  tache  et  celui  du  soleil ,  et  Von  jugera  si  ces 
changements  sont  assez  faibles  pourqu''on  puisse  les  attribuer  aux  errean 
inévitables  des  observations. 

Pour  ne  laisser  aucun  nuage  relativement  à  Pemploi  de  ces  formules,  je 
les  appliquerai  à  un  exemple ,  et  je  choisirai  pour  cela  les  trois  obserrations 
suivantes  de  Messier,  qui  ont  déjà  été  calculées  par  Dionis-<iu-Séjour, 
au  moyen  d^une  méthode  indirecte  et  excessivement  pénible.  Je  rapporte 
ces  observations  telles  qu^elles  ont  été  faîtes,  en  mesures  sexagésimales  : 


DATE 

des  observations. 


14  décembre  1777 

'7 

22 


TCMPS  SOLAIRE 

apparent. 


11.41*33 

11.35.46 

0.10.18 


DIFFÉBETtCE 

en  temps  entre  le 

passage  du  premier 

bord  da  soleil 

et  la  tache 
au  fil  horaire. 


f      If 
2.11,5 

i.5i,5 
0.43,0 


OIFFKBKBCK 

des  déclinnisoBs 

entre 

le  bord  boréal 

du  soleil 

et  la  tache. 


! 


24!  28'' 

33.  i5 
21.  3 


En  supposant  Tobliquité  de  Técliptlque  égale  à  23®a7'47''j  à  cette 
époque ,  les  éléments  du  lieu  du  soleil  aux  trois  instants  des  obserTaiîons 
étaient  : 


DÉSIGNATION 

des 
observations. 

LONGITUDE 

du 
centre  dn  soleil. 

ASCENSION  DROITE 

dn 
centre  da  soleil. 

Dici.nfAiso^ 
da  centre  dn  soleil, 
australe.          ! 

l'c  observation. 

2*  observation 

3*  observation  ..... 

s         0         f         // 

8.22.55.10 
8.25.58.14 
9    1.  5.36 

8. '22. 17.  19 

8.25.36.32 
9.   i.i[.3i 

0      /      y 
23. 16. 25 

23.41.  6 
23. 27.31 
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Une  erreur  de  quelques  secondes  sur  ces  longitudes  et  sur  Pobliquité  ne 
serait  d^aucune  conséquence,  parce  qu^elle  se  reporterait  également  sur' 
les  coordonnées  de  la  tache^  de  sorte  que  les  différencee  de  ces  coordonnées 
à  celles  du  centre  du  soleil  resteraient  les  mêmes  :  or ,  c'est  surtout  de  ces 
différences  que  dépend  Texactitude  des  coordonnées  héliocentriques. 

Maintenant,  je  trouve  qu^auz  trois  instants  des  observations ,  le  demi- 
diamètre  du  soleil  avait  les  valeurs  suivantes  : 

A'  =i6'i7'',ij, 
A"  =16' 17",  34, 
A**  =16' 17",  62. 

Ces  valeurs  sont  exprimées  en  parties  de  grand  cercle  de  la  sphère  céleste  ; 
pour  les  transporter  sur  les  parallèles  où  les  observations  ont  été  faites,  on 
les  divisera  respectivement  par  les  cosinus  des  déclinaisons  correspon- 
dantes du  centre  du  soleil ,  puis  on  les  retranchera  des  différences  d^ascen- 
sion  droite  observée»  entre  le  bord  antérieur  et  la  tache,  ces  différences 
ayant  été  d^abord  converties  en  arc.  Le  reste  de  la  soustraction  sera  la 
différence  d''ascen&ion  droite  entre  le  centre  de  la  tache  et  celui  du  soleil  ; 
ces  différences ,  ajoutées  aux  ascensions  droites  absolues  du  soleil,  don- 
neront celles  de  la  tache.  On  opérera  de  même  sur  les  différences  de  décli- 
naison; mais  9  comme  Tobservation  les  donne  immédiatement  en  parties 
de  grands  cercles ,  il  faudra  employer  dans  la  soustraction,  les  valeurs  de  A', 
A'',  A''  sans  aucune  réduction;  on  aura  ainsi,  pour  les  ascensions  droiies 
et  les  déclinaisons  successives  de  la  tache,  les  valeurs  suivantes  : 


•k 

• 

BiSIGHATION 

des' 
obserTations. 

ASCimiOIlS   BftOlTBS 

de 
la  tache. 

dAgliiiàisom 

de 

la  taoh«. 

4 

ive  observation 

2*  observation 

3®  observation 

s        0        ;         // 

8.22.32.27,84 
8.25.46.45,57 
9.  i.4i.3o,3o 

23.24,35,89 
23. 3i.  1,66 
23.32.16,38 

Avec  ces  valeurs  et  la  même  obliquité  23°  27' 4?''  clont  nous  avons  déjà 
fait  usage,  on  pourra,  en  employant  les  formules  de  la  page  75,  calculer 
les  longitudes  et  latitudes  géocentriques  de  la  tache,  c''est-à-dire  les  valeurs 
de  /  et  de  Jl  dans  les  trois  observations.  On  trouvera  ainsi  : 


T.  IV. 


36 
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• 

DtoaUTIOH 

des 
obserratloni. 

u>mnuDi 

géocentriqae 

de  la  tache, 

OQ  Talenn  de  /. 

ncÈB 

de  la  longitade 

da  soleil, 

oa.L— /. 

L4t1TUBB 

de  la  laeiM. 

on  valenn  de  Aj 

australes. 

l'^obsenratiou 

2^  observation 

■  3*  observatiou 

8.a3.  9.29, i5i 
8.a6.  7.43,593 
9.  0.59.  8,a56 

—  14.19,151 

—  9.39,591 

-t-  6.27,744 

• 

—  7.06,632 

—  6.41 ,483 

—  4. 4a  ,63a 

En  substituant  ces  valeurs  et  celles  de  À',  Â'^,  A"'  dans  nos  fbrmules,  nous 
aurons  les  coordonnées  héliocen triques  de  la  tache  dans  ses  trois  positions 
successives  ;  on  trouve  ainsi  : 

x'=+r '.0,889094109  or  "r^H-r '.0,628876498  x*=— r'.0,4li557Ol8j 
r' =-+-r '.0,029145944  r''=-l-r '.0,661242838  r*'=+r'.o,8647iîl679; 
s  '  =—  r '.0,456790935    «  "=  —  r  '.0,408982004     «  *'=—  r  '.0,287908420. 

£n  substituant  ces  valeurs  dans  Téquation  du  parallèle  que  décrit  la  tache , 
on  trouve  les  deux  conditions  suivantes  : 

—  0,047808921  =  A. 0,260217611  —  B.  0,631996894, 
'  —  0, 1 68882504  =  A .  1 ,3oo65  U27  —  B.  0,835466735, 

qui  donnent  pour  A,  B,  D,  les  valeurs 

A  =  —0,110469584    B  =  H- 0,030162979    D=  —  r'. 0,359455268. 

On  aura  ensuite  la  longitude  du  nœud  de  Téquateur  solaire  et  son  incli- 
naison sur  Pécliptique  par  )es  formules 

tang  N  =  —  g*,        lang  I  =  )/A*-i-B\ 

qui ,  dans  le  cas  actuel ,  donnent 

N  =  74043'  4i%        1  =  60  3i'57''. 

Cette  valeur  de  N  est  la  longitude  du  nœud  ascendant ,  c'est-à-dire  de  celui 
par  lequel  les  taches  passent  quand  elles  percent  le  plan  de  Técliptique  en 
montant  vers  le  pMe  boréal.  Cela  est  facile  à  voir  diaprés  Téquation  de 
Péquateur  solaire ,  qui  est  en  général 

«  =  A*  -h  B/  f 
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car  les  valeurs, précédentes  de  A  et  B  donnent 

A  =  ~tangl  sinN,        B  =  +  tang  1  cos  N. 

En  les  substituant  dans  Texpression  générale  de  s,  elle  devient 

5  =r  tang  I  cos  N  —  X  tang  I  sin  N. 

Maintenant,  supposons  quex,^,  z  appartiennent  à  un  point  dont  la  lon- 
gitude héliocentrique  soit  c,  et  dont  la  distance  au  centre  du  soleil ,  projetée 
sur  le  plan  de  Pécliptique ,  soit  p  ;  dai\s  cette  supposition  on  aura 

x  =  pcosp,       y=p8inuy 
par  conséquent 

i  =  ptanglsin(p — N), 

c^est-à-dire  que  s  deviendra  positive  quand  la  longitude  u  du  point  que  l'on 
considère  commencera  à  surpasser  la  longitude  N  du  nœud.  Dans  ce  cas ,  le 
point  qae  Ton  considère  sera  dans  la  partie  boréale  de  récliptiquej  au 
contraire,  si  v  est  un  peu  plus  petit  que  N,  s  sera  négative  et  le  point  se 
trouvera  datis  la  partie  australe.  Ce  sont  précisément  là  les  caractères  qui 
distinguent  le  nœud  ascendant. 

Les  résultats  précédents  donneront  la  déclinaison  solaire  de  la  tacbe  par 
la  formule 

.     ,,      DcosI 

et  Ton  trouvera 

d'  =  _2oo55'24''. 

La  valeur  de  sin  d^  étant  négative,  la  déclinaison  est  australe  ;  c'est  pourquoi 
je  lui  ai  donné  le  signe  négatif.  On  trouvera  de  même  les  angles  A',  A'' 
décrits  par  la  tache  autour  de  Taxe  de  rotation ,  au  moyen  des  formules 

sin*  I  A"  =  ' )—f^ 5-^7 — ^ -'  I 

4  '    cos'  d' 

qui  donneront 

.      A'  =  43oi'5i%       .A"=ii2o39'32«. 

Les  intervalles  correspondants  T',  T'',  déduits  des  observations  et  convertis 
en  temps  moyen  ,  sont 

T'  =  ala3h55'43»,        T''=8Joha8'45% 

ou ,  en  réduisant  tout  en  fraction  décimale  de  jour^ 

T'  =  2J,997o3,        T"  =  81,02275. 

36.. 
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Pour  obtenir  ces  interTailes  exprimés  ainsi  en  temps  moyen ,  il  faut  prendre 
d^abord  les  intervalles  de  temps  apparent  qui  sont  donnés  immédiatement 
par  les  observations ,  et  les  augmenter  de  Yttâ  ^  raison  de  So"  pour 
a4  heures;  parce  que,  à  cette  époque,  le  jour  solaire  vrai  était  plus  long  de 
3o''  que  le  jour  solaire  moyen.  Avec  ces  valeurs ,  on  calculera  le  temps  T  de  la 
rotation  par  les  formules 

»,      3600.T'  ,.  rr     36o«>.T'' 

T  =  — jj—  ,      ou  bien      T=  —jy—  î 

ce  qui  donnera 

T  =  251,0734 ,      où  bien       T  =r  a51,6366. 

Ces  résultats  différent  d^un  demi-jour  ;  mais  le  second  mérite  pim  de  con* 
fiance  comme  étant  déduit  d^un  plus  grand  are:  ainsi,  pour  en  prendre  la 
moyenne,  il  convient  d^avoir  égard  à  cette  circonstance;  à  cet  effet ,  je  les 
ferai  entrer  dans  le  résultat  moyen,  proportionnellement  à  retendue  des 
arcs  A',  A'',  c^est-à-dire  dans  le  rapport  de  1  à  !2 1 ,  ou  de  a  à  5.  En  multi- 
pliant ainsi  le  premier  par  a,  le  second  par  5,  et  divisant  leur  somme 
par  7,  on  aura  le  temps  moyen  de  la  rotation ,  qui  sera 

T=25J,4756=a5J  Il»»24'5l^ 

Il  faudra  maintenant  examiner  jusqu''à  quel  point  ce  résultat  représente  les 
observations  :  pour  cela ,  on  en  déduira  la  valeur  des  temps  T'  T',  en  le 
mettant  dans  les  formules  ^ 

TA'  TA" 

""3600'  36oo* 

on  trouvera  ainsi 

T'  =  3j,o45io,        T"  =  71,97236. 

£t ,  en  les  comparant  aux  intervalles  observés  que  nous  avons  donnés  plus 
baut,  on  verra  que  Terreur  du  premier  est  +01,04807  ou  i^g'  iS",  et  celle 
du  second ,  —  oJ,o5o39  ou  —  ib  la'  34".  Examinons  l'elfet  que  ces  erreurs 
peuvent  produire  sur  les  différences  d^ascension  drojte  et  de  déclinaison 
observées  entre  le*  centre  de  la  tache  et  celui  dm^oleil*  En  comparant 
d^abord  les  deux  premières  observations,  qui  sont  séparées  Pune  de  Tantre 
par  un  intervalle  de  trois  jours,  on  voit  que  la  différence  d^soensioo 
droite  a  varié  dans  IMntervalle  de  ^0"  de  temps,  et  la  différence  de  décli- 
naison a  varié  de  73''  de  degré  :  ainsi  proportionnellement  pour  ihg'  i3',  la 
première  changerait  de  o'',3ak,  et  la  seconde  de.i'',i7,  c*est-à-dire  qu^il 
aurait  sufB  de  se  tromper  de  ces  quantités  sur  la  première  observation ,  ou 
sur  la  seconde,  ou  en  partie  sur  Tune  et  en  partie  sur  Pautre,  pour  avoir 
une  erreur  de  1^9'  i3''  sur  la  durée  totale  de  la  rotation  de  la  tache  dans 
Pintervalie  des  observations.  En  opérant  de  même  sur  Pintervalle  de  temps 
compris  entre  la  première  obseinration  et  la  troisième  ,  on  trouvera  que 
Perreur  —  i^  12'  34^  répond  à  une  erreur  de  0*^,56  en  temps,  sur  la  différence 
d^ascension droite,  et  à  i '',29 sur  la  difliérence  de  déclinaison  observée.  Ces 
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quantités  $out  trop  petites  pour  que  Ton  puisse  en  répondre,  en  observant 
des  taches  dont  il  faut  déterminer  le  centre  par  estimation,  et  dont  les 
contours,  peu  réguliers  et  mal  termines,  éprouvent  souvent  des  variations 
considérables  d^un  jour  à  Pautre.  Les  résultats  auxquels  nous  sommes  par- 
venus peuvent  donc  être  regardés  comme  représentant  bien  les  observations 
dont  nous  sommes  partis,  et  la  petitesse  des  erreurs  qu'ils  supposent  dans 
ces  observations  prouve  la  bonté  de  ces  dernières.  .Si  Ton  peut  espérer  de 
pousser  plus  loin  Texactitude,  c'est  en  combinant  un  très-grand  nombre 
d'observations  d'une  même  tache  ou  de  plusieurs  taches  différentes  par  la 
méthode  des  équations  de  condition. . 

En  effet,  pour  donner  encore  ici  un  exemple  de  l'application  de  cette 
méthode  féconde ,  supposons  que  l'on  eût  seulement  deux  autres  obser- 
vations d'une  tache  du  soleil ,  soit  de  la  précédente,  soit  de  toute  autre;  on 
pourrait  en  déduire  également  les  coordonnées  héliocentriques  x,^y,,  z,<f  x^, 
y„y  g„,  auxquelles  je  mets  les  accents  en  bas ,  pour  les  distinguer  de  celles 
dont  nous  venons  de  faire  usage.  Maintenant  l'équation  du  plan  décrit  par 
cette  tache  parallèlement  à  l'équateur  solaire  serait   nécessairement  de  la 

forme 

«=  Ax-hBy-hD'j 

A  et  B  seraient  les  mêmes  que  nous  venons  de  déterminer,  mais  D'  serait 
différent,  puisqu'il  dépendrait  de  la  déclinaison  solaire  de  la  tache.  Les 
coordonnées  héliocentriques  des  deux  positions  observées  devant  satisfaire 
à  cette  équation,  on  aurait,  comme  tout  à  l'heure, 

par  conséquent,  en  éliminant  D', 

*/-««  =  A  (Jf,  -  X  J  -f.  B  (r,  -^  J. 

Si  les  valeurs  de  A  et  6 ,  que  nous  avons  trouvées  plus  haut,  étaient  parfai- 
tement exactes,  et  si  les  observations  qui  donnent  les  nouvelles  coordon- 
nées héliocentriques  étaient  parfaitement  exactes  aussi ,  cette  équation  se 
trouverait  satisfaite,  et  la  valeur  numérique  du  premier  membre  se  trou- 
verait précisément  égale  à  celle  du  second;  mais  cela  ne  saurait  arriver 
ainsi  que  par  un  hasard  extraordinaire  et  tout  à  fait  invraisemblable.  Ainsi 
l'on  doit  s'attendre,  en  général,  qu'en  vertu  de  toutes  les  causes  d'erreurs 
que  nos  éléments  et  les  observations  comportent ,  l'équation  précédente  n» 
sera  satisfaite  qu'à  très-peu  de  cho^e  près.  Soient  donc  A'  et  B'  les  correc-*^ 
iions  que  nos  éléments  comportent,  en  sorte  que  les  vrais  coefficients  de 
l'équation  du  plan  de  l'équateur  solaire  soient  A -4- A',  B  +  B'  au  lieu  de  A 
et  B  que  nous  avons  trouvés  d'abord.  En  substituant  ces  valeurs  dans 
réquation  de  condition  précédente,  elle  pourra  se  mettre  sous  cette  forme, 

A'  (x,  -  X,)  -H  b;'  {r,  -  r  J = ^r,  -  r,,  -  a  (or,  -  X  j  -  B  (r,  -.r  J. 
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Le  lecond  membre  est  tout  connu  et  peut  se  réduire  en  nombres.  En  le  re- 
présentent  par  C ,  nous  aurons  ftimplement  • 

A'(^,-«.)H-B'Cr,-r.)=C. 

C'est  une  équation  de  iondiiion  entre  les  erreurs  A',  B'  des  deux  éléments  A 
et  B  que  nous  aTons  adoptés.  Chaque  couple  d^obserrations  d'une  même 
tache  donnera  une  éqi:ation  de  ce  genre ,  où  A'  et  B'  seront  les  mêmes. 
Quand  on  aura  formé  un  trdS'grand  nombre  de  ces  équations,  soit  avec  les 
observations  d'une  même  tache,  soit  avec  des  obserrations  de  taches  dilié- 
rentes,  faites  dans  des  positions  dÎTersès  du  soleil,  de  manière  à  donner 
aux  coeflScientsdes  erreurs  des  valeurs  très-différentes ,  on  combinera  tontes 
ces  équations  par  la  méthode  générale  que  nous  avons  expliquée  plus  haut 
dans  le  texte ,  page  5o7 ,  et  l'on  obtiendra  ainsi  la  position  de  réqnateor 
solaire  avec  toute  la  précision  que  sa  détermination  comporte. 

Pour  faire  l'application  de  cette  méthode  à  un  exemple,  je  choisirai  les 
deux  observations  suivantes  de  Messier ,  qui  sont  faites  sur  la  marne  tache 
que  les  précédentes  : 


DATE 

des  obserrations. 


i8  décembre  1777  . . . . 

«4 


TKMPS  SOLAIRE 

apparent. 


11.42. 10 
0.43.37 


DiFFianncB 

en  temps  entre  le 

passag«  dn  premier 

bord  dn  soleil 

et  la  tactae 
an  fil  horaire. 


'.39,0 


0.19,0 


DirrteBHCs 
des  déoUnaiMMS 

entre 
le  bord  boréal 

du  soleil 
et  la  taebe. 


20.57 


En  supposant  toujours  Pobliquité  de  l'écliptique  égale  à  23037' 47% 
comme  dans  les'  observations  précédentes ,  on  a*vait  aux  instants  de  ces  ob- 
servations : 


DATE 

des 
obserrations. 

LOHGITUOB 

da 
centre  dn  soleil. 

ASGBHSIOH  MOITB 

da 
centre  dn  soleil. 

■ 

PÉCLreAISOW 

du  centre  dn  soleil , 
«astrale. 

• 

• 

Observation  du  18. . . 
Observation  du  24. . . 

s        0      '/         // 

8.26.59.39 
9»  3.  9.3o 

a     0     /      // 
8.26.43.25,677 

j9.  3.36.32,481 

23.2543^843 
23.25. 3i,o3o 
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A  ees  œèinei  instants,  le  demi-diamètre  apparent  du  soleil  avait  pour 

Taleurp , 

Le  18.   .    .     i6'i7'',43» 

Lea4.  .   .     i6'i7",7i. 

Avec  cei  valeurs  et  les  différences  des  déclinaisons  et  d^ascension  droite  ob- 
servées, on  peut  calculer  lo  déclinaison  et  Pascension droite  delà  tache;  on 
trouve  ainsi  : 


D4TI 

des 
obserratfoDs. 

ASCINSIOR  DKOITB 

de 
la  tache.   . 

BtoURÀiaoA 

de 

littaohei  australe. 

Le  18 

•     0     /      v 
8:26.50.25,437 

9.  3.i3.3i,94i 

33.32' 14^423* 
23. 3o. 10,320 

Le  24 

^        T^ •   • 

Avec  ces  valeurs  et  l'obliquité  23®  27'  47*^)  ^^  P^ut  calculer  les  longiludes 
et  latitudes  de  la  tache  ;  on  trouvera  : 


DATI 

des 

obserrations . 


Le  18. 
Le  24 


LONOITDDB 

Kéocentrique 

de  la  tache, 

OD  râleurs  de  /. 


8.27.  6.12,609 
9.  2.57.27,728 


BXOiS 

de  la  lon^tude 
du  soleil, 
ou  L  —  /. 


—  6.33,609 
-f-12.   2,272 


LÀTITODE 

de  la  tache, 

on  Taleura  de  A, 

autrales. 


—  6.21 


-  4.a3 


Avec  ces  données ,  on  peut  calculer  les  coordonnées  héliocentriques  de  la 
tache  pour  ces  deux  positions  ;  on  trouvera  ainsi  : 


UATB 

des 
observations. 

X 

• 

y      ! 

.c 

Le  18. . . . 

Le  24 

-H  r'.o,444o^56o 
—  r '.0,769660310 

-h  /  '.0,807029791 

-^  r '.0,579386905 

—  r '.0,389252016 
-r '.0,268207088 
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ei  en  combinant  sucoessivement  ces  valeurs  et  les  précédentes  avee  celles  qui 
correspondent  à  la  première  position  de  la  tache,  on  en  tirera  les  qoatie 
équations  de  condition  suivantes ,  que  je  désignerai  par  les  caractéris- 
tiques (i),  (a),  (3),  (4): 

(i)  -h  A'.  0,0602176  io5  —  B'.  0,63 19968940  =  0, 

(2)  -+-  A'  .0,4450435485  —  B' .  0,7777838470  =  •+-  0,006079994  » 

(3)  -h  A'.i,3oo65ii267—  B'. 0,8354667353=0, 

(4)  -♦-  A'.  1,6387544185  —-  B'.  0,5501409605  =  -h  0,01  ia5ao33 . 

A'  et  B'  sont  les  erreurs  de  A  et  de  B.  On  a  employé  pour  ces  coefficients  les 
valeurs 

A  =  —  0,110469584,        B=-i- 0,030162979, 

que  nbus  avons  déterminés  plus  haut  par  trois  observations.  C'est  pour  cela 
que  les  seconds  membres  des  équations  (i)  et  (3)  sont  nuls  ;  car  ces  équations 
viennent  des  mêmes  observations  qui  ont  déterminé  A  et  B ,  et  ainsi  elles 
doivent  être  satisfaites  par  leurs  valeurs.  A'et  B'  sont  supposés  être  additifs 
à  A  et  à  B,  c'est-à-dire  que  les  vraies  valeurs  de  ces  coefficients  seront  A-hA' 
et  fi  H- B'. 

Puisque  nous  avons  quatre  équations  de  condition  et  seulement  deux  in- 
connues, il  faut  combiner  nos  équations  de  la  manière  la  plus  favorable  à  la 
détermination  de  ces  inconnues. 

Je  remarque  d'abord  que  B'  a  un  coefficient  presque  égal  dans  les  éqca- 
tiona  (0  ^  (4)  9  tandis  que  celui  de  A'  est  fort  petit  dans  la  première  et  fort 
grand  dans  la  seconde  :  ainsf ,  en  retranchant  ces  deux  équations  Pane  de 
l'autre ,  le  coefficient  de  B'  deviendra  fort  petit ,  et  celui-  de  A'  restera  encore 
fort  grand.  Cette  combinaison  sera  donc  propre  h  déterminer  A'.  Je  remarque 
que  la  çième  chose  arrivera  si  j'ajoute  ensemble  les  équations  (3)  et  (4}>  et  que 
je  retranche  de  leur  somme  celle  des  équations  (1)  et  (a)  ;  j'aurai  donc  ainsi 
les  deux  équations 

(4)— (i)^ -+-A'.i,3985368o8-hB'.o,o8i855934  =  -Ho,oii25ao33, 

P)4-(4)  — (i)--(2)..-hA'.2,254i44386-*-B'.o,o3«4i73o45=-i-o,oo6i7îio9o. 

Cette  combinaison  sera  très-propre  à  déterminer  A'  exactement;  mais  elle 
serait  très-peu  propre  à  déterminer  B'.  Pour  avoir  cette  dernière ,  j'ajoute  en- 
semble les  équations  (a)  et  (3) ,  et  de  leur  somme  je  retranche  Téquation  (4)  ; 
j'ai  ainsi 

(2)-i-(3)  — (4). .  : . . .  -h  A'. 0,086940257  — B'.i,o63iog622=  —  0,006172090. 

Maintenant,  je  traite  ces  trois  équations  précisément  comme  celles  qui  nous 
ont  servi,  page  4^7  du  tome  l^*",  pour  déterminer  le  coefficient  de  la  réfrac- 
tion. Je  détermine  d'abord  A'  et  B'  par  les  deux  premières  seulement ,  mais 
je  no  compte  que  sur  la  valeur  de  A',  à  cause  des  petits  coefficients  dontB'  se 
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trouve  affecté,  et  qui,  devenant  diviseurs  do  la  valeur  qu'on  en  tire,  agran- 
dissent considérablement  les  erreurs  dont  les  autres  termes  de  Téquation 
peuvent  être  affectés;  mais,  par  une  raison  contraire,  la  valeur  de  A'  doit 
être  peu  affectée  de  ces  erreurs  j  je  la  substitue  donc  dans  la  troisième  équa« 
tion  qui  doit  déterminer  B',  et  j*ai  ainsi  une  valeur  beaucoup  plus  exacte  de 
cette  quantité.  C^est  donc  cette  valeur  qu'ail  faut  employer  dans  les  deux  pre- 
mières équations  ;  je  Py  substitue ,  et  j^en  tire  deux  valeurs  de  A'  qui  ne 
s^accordent  plus  tout  à  fait  ensemble  ;  mais  j^en  prends  la  moyenne,  et  avec 
cette  moyenne  je  calcule  de  nouveau  B'.  Après  doux  approximations  de  ce 
genre ,  je  m''arrète  aux  valeurs  suiVtantes  :  *  • 

A'  =  -+-  o,oo5  x&ia5o ,        B'  =  -+-  0,006620930  ; 

et,  en  ajoutant  ces  valeurs  à  celles  do  A  et  de  B  que  nous  avons  employées, 
j'^en  déduis  les  suivantes  : 

A  = — 0,105307080 ,        B  =  4-  0,036783898 , 

qui ,  étant  déduites  de  Tensemble  des  observations ,  doivent  être  considérées 
comme  plus  exactes. 

Avec  ces  valeurs  et  celles  des  coordonnées  de'  la  tache  dans  ses  positions 
successives ,  rien  n^est  plus  facile  que  de  calculer  le  coeflicicnt  constant  D 
qui  détermine  la  déclinaison  solaire  du  parallèle  décrit  par  la  tache  ;  car 
puisqu^on  a ,  en  général , 

«=AxH-B/-i-D, 

D  =  «— Aar  — Br; 


on  aura 


et,  en  calculant  successivement  D  par  chacune  des  observations,  on  verra  jus- 
qu^à  quel  point  elles  s'accordent  pour  donner  à  la  tache  une  orbite  plane.  On 
trouve  ainsi  les  valeurs  suivantes ,  que  je  désignerai  par  les  numéros  des 
observations  dont  elles  dérivent  : 


• 

VALEUHS  DE  0. 

• 

1 

BXOàS 

des  valeurs  de  D 
sur  la  moyenne. 

OSCILLATIONS 

de  la  déclinaison 
solaire  de  la  tache 

autour 
de  la  ftioyenne. 

D'    =:-r'.  o,364a388o} 

—  r'.  0,003187289 

-   11.43  ^ 

D"    =  — r'.  0,3670799162 

—  r'.  0,000346091 

—     1.I7 

D**  =  — r'.  0,372176068 

-I-;'.  0,004749965 

-h  17.27 

D»v  =  — r'.  o,363o6577o 

—  r'.  o,6o436o323 

.—  i6.  0 

D^  =  — r'.  0,370569872 

-t-/'.  0,003143779 

H-  11.32 

SyO  ASTRONOMIE  » 

Ces  écarts  n^ont  rien  de  régulier,  et  ils  sont  de  moitié  plus  petits  que  ceui 
que  nous  avons  trouvés  en  calculant  les  observations  du  i8  et  du  04,  par  nos 
premières  déterminations.  Par  cette  raison  y  nos  dernières  valeurs  paraissent 
préférables  :  en  les  employant  et  les  introduisant  dans  les  formules  donnéei 
plus  haut,  on  trouve  : 


it/ 


Longitude  du  nœud  ascendant  de  Péquateur  so- 
laire    N=    7oo44'44* 

Inclinaison  sur  récliptique  .   .........     1=      6. ai. 53 

Déclinaison  solaire  de  la  tache <2'=— 21  .ii5.  3  australe. 

On  trouve  ei»uite  les  arcs  décrits  entre  la  premier^  observation  et  les  sni- 
vantes  ,  qui  auront  pour  valeurs  : 

43® 10' 57" 

57.43.  5 
ii3. 14.20 
141*39.34- 

Gomme  CCS  diverses  positions  de  la  tache,  au  moins  telles  que  TobservatioD 
les  donne ,  ne  sont  pas  exactement  dans  le  pla^n  du  parallèle ,  à  cause  des  er- 
reurs que  les  observations  comportent,  on  doit  s''attendre  que  ces  différenU 
arcs  ne  donneront  pas  exactement- la  même  durée  pour  la  rotation  entière; 
il  faut  donc  employer  de  préférence  les  observations  qui ,  étant  les  plus  éloi- 
gnées, comprennent  le  plus  grand  intervalle,  H  peuvent  donner  la  lévola- 
tion  entière  plus  exactement.  Nous  prendrons  ainsi  les  arcs  parcourus  entre 
la  première  observation  et  chacune  des  deux  dernières  :  ces .  arcs  sont 

ii3oi4'2o'',        i4iOîi9'34''; 

les  intervalles  de  temps  moyen  qui  y  correspondent  sont 

8Jo*>a8"'45»  =  8J,oaa75,        loJ  |hiim555=:|oj,o49gi.}. 

La  durée  delà  rotation  déduite  du  premier  arc  est 35i}5o53 

du  second. oSjyS^oo 


11  »  » 


En  multipliant  le  premier  résultat  par  8,  le  second  par  10  ,  et  divisant  b 
somme  par  18,  on  aura  un  résultat  moyen ,  où  chacun  des  deuxaitsi^' 
fluera  proportionnellement  au  nombre  de  jours  cpi^il  comprend  :  on  trouve 
ainsi 

T=a5j,54i27. 

• 

Sans  doute ,  pour  obtenir  cette  détermination  avec  toute  Texactitude  dési- 
rable, il  faudrait  pouvoir  observer  encore  de  plus  longs  intervalles,  revoir 
une  môme  tache  après  une  révolution  entière ,  ou  combiner  ensemble  un 
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nombre  tràs-considérable  d'observations.  On  a  cet  avantage  pour  la  lune  dont 
les  taches  sont  fixes,  et  Ton  peut  avec  succès  employer  la  méthode  précé- 
dente, pour  déterminer  la  position  de  son  équateur*  Cette  méthode  peut  éga- 
lement servir  pour  -déterminer  Péquateur  des  planètes  sur  lesquelles  on  peut 
observer  des  taches  constantes  ;  il  faut  seulement  faire  aux  formules  quelques 
modifications  légères ,  pour  les  appliquer  à  ce  problème.  Nous  indiquerons 
plus  tard  ces  modifications,  ou  plutôt  elles  se  présenteront  d^elles>mémes , 
quand  nous  aurons  expliqué  les  lois  des  mouvements  des  planètes;  mais,  dès 
à  présent ,  l'application  que  nous  Tenons  de  faire  nous  a  conduit  à  un  ré- 
sultat utile,  et  nous  a  offert  un  exemple  de  remploi  des  équations  de  condi- 
tion. On  verra  bientôt  que  les  formules  établies  dans  cette  note  nous  devien- 
dront utiles  dans  beaucoup  d^autres  circonstances ,  et  qu'elles  serviront  à 
rendre  claires  et  évidentes  des  déterminations  quHl  serait  difficile  de  com- 
prendre sans  leur  secours. 
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CHAPITRE  XVI. 

De  Vinégalité  des  jours  et  des  saisons  dans  les 
différents  pays  de  la  terre. 

588.  Revenons  maintenant  sur  la  terre,  et  puisque  la  présence 
du  soleil  a  tant  d'influence  sur  ses  productions  y  servons-nous  des 
connaissances  que  nous  venons  d'acquérir  pour  l'étudier  sous  ce 
nouveau  rapport.  Comparons  les  divers  aspects  qu'elle  présente  à 
cet  astre  9  dans  ses  différentes  positions  :  peut-être  cette  compa- 
raison nous  conduira-t-elle  à  des  rapprochements  curieux. 

Remarquons  d'abord  que  nous  ne  pouvons  pas  fixer  la  trace  du 
plan  de  Técliptique  sur  la  surface  terrestre,  comme  nous  y  avons 
déjà  marqué  celle  de  l'équateur.  L'ëquateur  est  perpendiculaire  à 
l'axe  de  rotation  de  la  sphère  céleste  :  en  tournant  avec  elle,  il  ot 
change  pas  de  position  par  rapport  à  la  terre,  qu'il  coupe  toujoun 
dans  les  mêmes  points.  L'écliptique ,  au  contraire,  est  oblique  à 
l'axe  de  l'équateur  :  il  est  fixe  dans  le  ciel ,  mais  mobile  par  rap- 
port à  la  terre  :  en  tournant  avec  la  sphère  céleste ,  il  coupe-néces- 
sairement  la  terre  dans  des  points  différents,  et  la  trace  qa'il  y 
forme  est  perpétuellement  variable  [*). 

Cependant  nous  pbuvons  fixer  la  limite  de  cette  trace,  et  déter- 
miner la  partie  de  la  terre  où  elle  reste  toujours  comprise  pendant 
la  rotation.  Elle  est  bornée  au  midi  et  au  nord  par  deux  parallèles 
terrestres,  correspondants  aux  tropiques  du  Capricorne  et  du  Can- 
cer. Si  l'on  conçoit  une  ligne  droite,  menée  du  centre  de  la  terre 
à  deux  points  opposés  des  tropiques  célestes,  et  qu'on  fasse  toar- 
ner  la  terre  sur  son  axe,  cette  droite  restant  fixe ,  elle  tracera  sur 
la  surface  terrestre  les  deux  parallèles  dont  il  s'agit ,  et  auxquels 
on  a  conservé  les  noms  qui  leur  correspondent  dans  le  ciel.  Tous 


(^)  On  décrit  ordÎDairement  la  trace  de  Técliptique  sur  les  globes  destinés 
à  rétude  de  la  géographie ,  et  on  la  fait  passer  par  les  points  où  Téqnateor 
coupe  le  premier  méridien.  Cet  usagé  a  un  très- grand  inconvénient;  FélèTe 
peut  croire  qa^en  eiTet  la  trace  de  récliptique  est  fiie  aux  points  marqués 
sur  le  globe }  tandis  qu^elle  est  réellement  variable. 
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les  lieux  qui  y  sonl  situés  ont  un  des  points  des  tropiques  célestes 
à  leur  zénith ,  et  leur  latitude  est  égale  à  Tobliquîté  de  Féclip- 
tique,  ou  à  26*%07,  en  négligeant  les  décimales  ultérieures.  Ces 
conditions  suffisent  pour  les  reconnaître. 

387.  Le  tropique  du  Cancer  y  ou  tropique  boréal,  traverse  la 
partie  septentrionale  de  l'Afrique ,  sort  au  sud  du  mont  Atlas  ; 
passe  à  Syène  en  Ethiopie,  traverse  la  mer  Rouge,  passe  au  nord 
de  la  Mecque  ,  entre  dans  Tlnde  au  sud  du  golfe  Persique ,  la  tra- 
verse, et  sort  du  continent  par  les  côtes  de  la  Chine;  de  là,  se 
prçlongeant  dans  la  mer  du  Sud ,  il  vient  retrouver  l'Amérique 
septentrionale  à  l'extrémité  australe  de  la  Californie. «Enfin ,  il  sort 
dans  le  golfe  du  Mexique ,  et  va  se  terminer  sur  la  côte  occiden- 
tale de  TAfrique ,  non  loin  des  îles  Canaries. 

388.  Le  tropique  du  Capricorne ,  ou  tropique  austral  y  coupe  la' 
pointe  australe  de  l'Afrique  et  de  l'ile  de  Madagascar.  Il  traverse 
toute  la  mer  des  Indes,  jusqu'à  la  Nouvelle-Hollande.  Après  avoir 
quitté  cette  terre ,  il  s'étend  sur  la  mer  du  Sud ,  dans  toute  sa  lar- 
geur, traverse  l'Amérique  méridionale  au  pays  du  Paraguay,  et  va 
rejoindre  l'Afrique  en  .passant  sur  l'Océan.  La  très-grande  partie 
de  ce  tropique  passe  sur  des  mers.  En  général ,  la  partie  australe  du 
globe  contient  beaucoup  moins  de  terres  abandonnées  par  les  eaux 
que  n'en  contient  la  partie  septentrionale. 

589.  II  est  encore  utile  pour  la  géographie  physique  de  distin- 
guer sur  la  surface  de  la  terre  deux  petits  cercles  analogues  aux 
cercles  polaires  célestes.  Si  l'on  fait  tourner  la  terre  sur  elle-même , 
dans  le  sens  du  mouvement  diurne ,  l'axe  de  l'écliptique  restant 
ûxe ,  cet  axe  tracera  sur  sa  surface  les  parallèles  dont  il  s'agit.  Les 
lieux  qui  y  sont  situés  ont  un  point  des  cercles  polaires  à  leur 
zénith  ;  leur  latitude  est  donc  égale  à  la  déclinaison  de  ces  cercles , 
ou  à  ^S'^gS.  C'est  le  complément  de  l'obliquité  de  l'écliptique  à 
réquateur. 

590.  Le  cercle  polaire  boréal  ou  arctique  traverse  l'Islande 
dans  l'Océan  septentrional;  il  s'étend  sur  cet  océan  vers  l'est, 
entre  dans  la  Norwége,  passe  à  l'extrémité  nord  du  golfe  de 
Bothnie,  de  là  traverse  la  Russie  asiatique,  le  détroit  du  Nord; 
et,  après  avoir  passé  sur  des  contrées  inconnues  de  T Amérique  sep* 
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tentrionale ,  franchi  le  détroit  de  Davis ,  une  partie  du  Groen- 
land^ il  rentre  en  Islande  sur  lui-même. 

591.  Le  cercle  polaire  austral  ou  antarctique  est  défendu  de 
tous  côtés  par  des  glaces  perpétuelles ,  et  Ton  n'a  pas  pu ,  juscpi'i 
présent,  en  approcher. 

592.  Généralement,  l'hémisphère  austral  de  la  terre  paraît  plus 
froid  que  l'hémisphère  boréal.  La  ceinture  de  glace  qui  environne 
le  pôle  arctique  ne  s'étend  guère  qu'à  lo**^  de  distance  en  latitude; 
celle  du  pôle  antarctique  s'étend  à  plus  de  20^  ;  et  les  énormes 
glaçons  qui  s*en  détachent  voyagent  jusqu'au  65®  grade  et  même 
jusqu'au  55^,  ce  qui  est  à  peu  près  la  latitude  de  Boulogne  et 
d'Abbeville.  La  même  proportion  se  soutient  de  part  et  d'aatre 
pour  les  terres  que  les  eaux  ont  abandonnées;  et  des  contrées, 
telles  que  la  Terre-de-Feu ,  situées  dans  l'hémisphère  austral ,  à  la 
même  latitude  que  la  France ,  y  sont  couvertes  de  neiges  éter- 
nelles. Nous  verrons,  plus  loin ,  ce  que  Ton  a  pensé  sur  la  cause  de 
cette  différence. 

Les  deux  cercles  polaires  et  les  deux  tropiques  partagent  la  sur- 
face de  la  terre  en  cinq  bandes^  que  l'on  uoxarat  zones ,  et  qui  sont 
aussi  distinctes  les  unes  des  autres  par  leur  position  à  l'^^ard  du 
soleil ,  que  par  la  variété  de  leurs  productions  et  de  leur  tempé- 
rature. 

'  595.  Pour  bien  ^isir  ces  variétés,  suivons  la  marche  du  soleil 
d'un  tropique  à  l'autre;  et  comme  la  chaleur  qu'il  répand  ne  dé- 
pend que  de  son  élévation  et  de  la  durée  de  sa  présence ,  il  nous 
suffira ,  dans  cette  recherche ,  d'avoir  égard  à  son  mouvement  en 
déclinaison. 

Le  soleil,  à  cause  de  sa  grandeur,  éclaire  à  la  fois  plus  de  la 
moitié  de  la  terre;  car  on  prouve,  par  les  éclipses  de  lune,  que 
l'ombre  terrestre  a  la  forme  d'un  cône  très-allongé.  Mais  les  rayons 
de  ce  cône  se  croisent  sous  un  si  petit  angle ,  qu'on  peut  n'en  pas 
tenir  compte  dans  ces  considérations  générales ,  et  regarder  les 
rayons  solaires  comme  absolument  parallèles.  Alors ,  si  l'on  con- 
çoit une  ligne  droite ,  menée  du  centre  de  la  terre  au  centre  du 
soleil ,  le  plan  perpendiculaire  à  cette  droite  séparera ,  sur  la  sur- 
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face  terrestre ,  la  partie  éclairée  de  la  partie  obscure.  Le  cercle  qui 
forme  cette  limite  s'appelle  le  cercle  d^ illumination. 

Supposons  maintenant  le  soleil  au  tropique  austral  en  S^fig,  Sg. 
Alors  le  rayon  CS  fait  avec  l'équateur  CE  un  angle  de  26(^,07  ^ë^^ 
^  Tobliquité  de  l'écliptique.  Le  cercle  d'illumination  IV  fait,  avec  * 
le  même  plan,  un  angle  ICE  de  ioo«'  —  ft6«',07  ou  73*%93,  égal  au 
complément  de  cette  obliquité.  Ainsi,  le  parallèle  IP  est  le  cercle 
polaire  arctique  ;  et  l' P'  est  le  cercle  polaire  antarctique.  Main- 
tenant, si  l'on  fait  tourner  la  terre  autour  de  l'axe  AB  de  l'équa- 
teur, pour  représenter  l'effet  du  mouvement  diurne ,  *voici  ce  qui 
arrivera  : 

L'équateur  EQ  sera  à  moitié  dans  la  lumière  et  à  moitié  dans  * 
Tombre  :  la  durée  du  jour  y  sera  égale  à  celle  de. la  nuit. 

Tous  les  points  situés  46pui$  le  pôle  boréal  B  jusqu'au  cercle 
polaire  arctique  IP  n'auront  pas  de  jour. 

Tous  les  points  situés  depuis  le  pôle  austral  A  jusqu'au  cercle  po- 
laire antarctique  FP'  n'auront  pas  de  nuit. 

Les  parallèles  intermédiaires  entre  ces  deux  extrêmes  auront 
la  nuit  plus  longue  que  le  jour,  ou  le  jour  plus  long  que  la  nuit , 
selon  qu'ils  seront  situés  au  nord  ou  au  midi  de  l'équateur. 

Enfin,  cette  position  du  soleil  sera  le  solstice  d'hiver  pour  les 
parallèles  du  nord ,  situés  au  delà  des  tropiques  ;  ce  sera  le  solstice 
d'été  pour  ceux  du  midi. 

A  mesure  que  le  soleil  s'avance  vers  l'équateur,  yîg^.  60,  le  cercle 
d'illumination  II'  s'avance  vers  les  pôles  :  il  abandonne  un  peu  le 
cercle  polaire  austral  V p\  dont  une  partie  se  trouve  plongée  dans 
l'ombre  ;  il  découvre,  au  contraire,  le  cercle  polaire  boréal  P/>, 
qui  commence  à  apercevoir  le'soleil.  Par  Teffet  de  ce  changement, 
les  jours  croissent  pour  les  peuples  du  Nord ,  ils  diminuent  pour 
ceux  du  Midi. 

Généralement  le  parallèle  boréal  qui  commence  à  voir  le  jour,  a 
sa  distance  polaire  égale  à  la  déclinaison  du  bord  supérieur  du 
soleil,  c'est-à-dire  à  la  déclinaison  du  centre ,  moins  le  demi-dia- 
mètre apparent  ;  et  le  parallèle  austral  qui  commence  à  voir  la 
nuit,  a  sa  distance  polaire  égale  à  celle  du  centre  du  soleil ,  plus  le 
demi- diamètre  apparent.  Il  est  évident  qu'il  faut  employer  ici  la 
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déclinaison  apparente,  c'est-à-dire  afTcctée  de  la  réfraction ,  moios 
la  parallaxe  à  Thorizon. 

Parvenu  dans  le  plan  de  l'équateur, /?^^  61,  le  soleil  éclaire  la 
terre  d'un  pôle  à  Tautre,  et  les  jours  sont  partout  égaux  aux  nuits: 
c*est  l'instant  de  Téquinoxe.  ^ 

Bientôt  cet  astre ,  en  s'avançant  vers  le  tropique  boréal ,  aban- 
donne tout  à  fait  le  pôle  austral,  qui  se  trouve  plongé  dans 
l'ombre  ;  il  éclaire  entièrement  le  pôle  boréal  :  alors  celui-ci  a  des 
jours  sans  nuits,  et  l'autre  des  nuits  sans  jours:  l'égalité  se  main- 
tient constamment  à  Téquateur,  fi^,  62. 

Cet  état  progressif  continue  jusqu'à  ce  que  le  soleil  arrive  au 
tropique  boréal,  fig.  63. 

Alors  tous  les  points  situés  depuis  le  pôle  boréal  jusqu'au  cercle 
polaire  arctique  ont  des  jours  sans  nuits. 

Tous  les  points  situés  depuis  le  pôle  austral  jusqu'au  cercle  po- 
laire anrarctique  ont  des  nuits  sans  jours. 

Les  parallèles  intermédiaires  ont  le  jour  plus  long  que  la  nuit, 
ou  la  nuit  plus  longue  que  le  jour,  selon  qu'ils  sont  situés  au  nord 
ou  au  midi  de  l'équateur,  qui  conserve  toujours  l'égalité. 

C'est  rinstant  du  solstice  d'été  pour  les  parallèles  du  nord  si- 
tués au  delà  du  tropique  ;  c'est  le  solstice  d'hiver  pour  ceux  du 
midi. 

Ces  phénomènes  sont  opposés  à  ceux  que  présente  la  position 
du  soleil  )  dans  le  tropique  austral.  En  revenant  vers  ce  tro- 
pique, les  mêmes  apparences  se  reproduisent  en  sens  coiiti*aire, 
par  les  mêmes  degrés  (*). 


(^)  Il  est  facile  de  calculer,  en  général,  la  durée  da  jour  et  celle  de  la  noii 
dans  un  lieu  quelconque  do  la  terre  et  pour  un  instant  quelconque  de  Tan- 
née, quand  on  connaît  la  latitude  du  lieu  et  la  déclinaison  du  soleil.  £a 
effet^  considérons  le  triangle  sphérique  formé  par  trois  rayons  ▼Uuels  meDë» 
de  Tobservateur  au  zénith  à  Tastre  et  au  p^le,  à  Pinstant  oà  l'astre  paraît 
sur  Phorizon.  Dans  ce  triangle,  on  connaît  les  trois  côtés,  savoir:  la  dis- 
tance du  pôle  au  zénith,  que  je  nomme  D  j  la  distance  polaire  de  Tastre,  que 
je  nomme  A;  enfin  la  distance  de  Tastre  au  zénith  à  Pinstant  où  il  se  lère, 
distance  que  je  nommerai  Z ,  et  qui  est  égale  à  loogr  +  réfaction  —  paral- 
laxe. Avec  ces  données,  on   peut  calculer  Tanglc  horaire  P,  opposé  au 
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La  zone  comprise  entre  les  deux  tropiques  a  toujours  le  soleil 
presque  à  plomb.  La  chaleur  y  est  excessive ,  et  c*est  pour  cela 
qu'on  la  nomme  zone  iorride,  c'est-à-dire  brûlée.  C'est  là  que  la 
nature  déploie  toutes  ses  richesses  :  les  animaux  y  les  plantes,  et 
même  les  substances  inorganiques ,  y  sont  doués  des  plus  vives 
couleurs.  On  y  trouve  les  fruits  les  plus  savoureux. 

Au  contraire,  les  régions  comprises  depuis  les  pôles  jusqu'aux 
cercles  polaires  ne  voient  jamais  le  soleil  que  sous  une  très- 
grande  obliquité.  Elles  ont  de  longs  intervalles  de  jours  et  de 
nuits,  et,  sous  le  pôle ,  il  n'y  a  dans  Tannée  qu'un  jour  et  une  nuit 
de  six  mois.  Le  froid  est  excessif  dans  ces  contrées  ;  elles  sont  sté- 
riles et  presque  inhabitables,*  même  du  côté  du  pôle  boréal.  On 
les  nomme  les  zones  glaciales. 

Les  pays ,  tels  que  notre  Europe ,  intermédiaires  entre  les  tro- 

^—— — ^*^— ^™**— ^"^^  I  II  ■■  I  II  ■  ■  ^1i1W^»-^^^iM^l^— ^  I 

côté  Z,  au  moyen  de  la  formale 


iP=V^ 


.>iDi(Z+A-IJ)gini(Z-hU-A) 
SIQ  A  8in  D 


L'angle  P,  réduit  en  temps,  fera  connaître  le  temps  qui  s^écoule  depuis 
Tinstaut  du  lever  de  Pastre  jusqu^à  son  passage  au  méridien.  Cest  la  moitié 
du  temps  que  Pastre  reste  au-dessus  de  Thorizon;  par  cette  raison,  cet 
arc  P  est  appelé ,  en  astronomie  ,  Varc  semi-diiirne, 

Ev mettant,  dans  cette  formule,  pour  Z,  A  et  D  leurs  valeurs,  on  trou- 
vera la  valeur  de  P,  et,  par  conséquent,  la  durée  du  jour  solaire  dans  le  lieu 
et  pour  Pépoque  que  Pon  aura  considérée.  On  trouverait,  par  la  même  for- 
mule ,  Parc  semi-diurne  d^un  astre  quelconque. 

Le  même  triangle  sphérique  que  nous  venons  d^employer  peut  servir  en- 
core à  déterminer  le  point  de  Phorizon  où  le  soleil  se  lève  et  se  couche  chaque 
jour  dans  un  lieu  donné  ;  car,  puisque  Peffet  de  la  réfraction  et  de  la  paral- 
laxe se  porte  tout  entier  dans  les  verticaux,  Pangle  formé  au  zénith,  entre 
le  plan  du  méridien  et  le  vertical  de  Pastre,  à  Pinstant  où  il  se  lève,  est  pré- 
cisément Pazimut  du  point  de  Phorizon  où  il  semble  se  lever.  Soit  done  Â 
cet  azimut ,  compté  du  nord  :  il  est  opposé  au  cAté  A  dans  noire  triangle  ; 
ainsi  on  aura 

'  V  sinZsmD 

Le  complément  de  Pangle  A  s^appelle  Pam/;///ii(£<r  ortive  de  l'astre,  quand  on 
T.   IV.  37 
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piques  et  les  cercles  polaires ,  ne  recevant  jamais  le  soleil  sons  une 
trop  grande ,  ni  sous  une  trop  petite  obliquité ,  et  n*étant  point 
exposés  à  de  longues  alternatives  de  jour  et  de  nuit ,  conservent 
une  température  moyenne ,  qui  leur  a  mérité  le  nom  de  zones 
tempérées. 

394.  Il  existe,  toutefois  ,  plusieurs  causes  qui  tendent  à  dimi- 
nuer la  longue  obscurité  des  régions  polaires.  D'abord  la  plus  pe- 
tite portion  ^nsible  du  disque  du  soleil  sufBt  pour  répandre  le  jour. 
Ainsi  le  jour  commence  lorsque  le  centre  du  disque  du  soleil  est 
encore  abaissé  sous  T horizon  de  o<',29,  c'est-à-dire  d'une  quan- 
tité presque  égale  à  son  demi-diamètce.  Cette  circonstance  ajoute 
plusieurs  jours  au  temps  où  le  soleil  est  visible ,  sous  les  cercles 
polaires.  Les  réfractions  augmentent  encore  cet  effet,  et  d  autant 
plus  qu'elles  sont  considérables  dans  ces  pays  glacés,  où  Tair  se 
trouve  condensé  par  le  froid.  Une  autre  cause  doit  les  accroître  en- 
core ,  c'est  la  congélation  presque  habituelle  de  la  surface  du  sol, 
qui  rend  le  décroissement  de  la  densité  de  l'air  très- rapide  à  de 
petites  hauteurs.  Ces  circonstances  réunies  doivent  souvent  pro- 
duire des  réfractions  extraordinaires  qui  rendent  le  soleil  visible 
beaucoup  plus  tôt.  C'est  ce  qu'observèrent,  en  i5g7,  trois  Hollan- 
dais qui,  s'étant  avancés  jusqu'au  8^^  grade  de  latitude  boréale. 


le  compte  vers  le  levant;  et  VamplUude  occase ,  quand  on  le  compte  len le 
coachant.  Ce  sont  les  distances  du  lever  et  du  coucher  de  Tastre  aux  poiou 
d''est  et  d'^oucst. 

On  pourrait  trouver  encore  une  expression  plus  simple  de  Tazimut  A  en 
considérant  le  triangle  sphériqne  rectangle  formé  par  les  trois  rayons  visuels 
menés  à  Tastre,  au  pôle  et  au  point  nord  de  la  méridienne  /à  Tinstaat  même 
où  Tastre  parait  sur  Thorizon.  Car,  dans  ce  triangle,  la  distance  poliirc 
apparente  A'  sera  Thypoténuse;  et  Tazimut  A,  ou  Parc  de  Tborizon  qui  le 
mesure ,  sera  un  des  côtés  de  Fangle  droit  ;  on  aura  donc  ainsi 

.        cos  A' 

COS  A  =  -;— ri- 

sin  D 

Mais,  pour  employer  cette  expression ,  il  faudrait  corriger  la  distance  polaire 
vraie  A  de  Teffet  que  produisent  sur  elle  la  réfraction  et  la  parallaxe,  afin 
d^obtenir  la  valeur  de  A';  de  sorte  que  Je  calcul  par  Pautre  formule  devient 
encore  plus  simple. 
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se  trouvèrent  pris  par  les  glaces ,  et  furent  forcés  de  passer  l'hiver 
à  la  Nouvelle«-Zemble.  Après  trois  mois  d'une  nuit  continuelle ,  le 
froid  étant  devenu  terrible ,  le  soleil  reparut  un  instant,  à  midi , 
sur  l'horizon  quatorze  jours  plus  tôt  qu'ils  ne  l'attendaient  à  cette 
latitude  y  et  il  continua ,  depuis  cette  époque,  à  s'élever  de  plus  en 
plus  ;  relation  qui ,  si  elle  est  véritable ,  suppose  une  réfraction 
considérable  et  pour  le  moins  égale  à  4"* 

Le  crépuscule ,  plus  long  dans  ces  contrées  que  dans  les  nôtres , 
y  maintient  encore  une  faible  lueur,  qui  les  garantit  d'une  obscu- 
rité totale.  Pour  concevoir  cet  effet,  il  faut  savoir  que  le  crépus- 
cule ne  cesse  d'être  sensible  que  quand  le  soleil  est  abaissé  sous 
l'horizon  d'environ  20**.  On  estime  cette  limite  par  expérience,  en 
observant  le  temps  qui  s'écoule  depuis  le  coucher  du  soleil  jusqu'à 
l'instant  où  l'on  peut  voir  les  petites  étoiles  à  la  vue  simple.  Si 
donc  on  mène  un  plan  parallèle  à  l'horizon ,  et  qui  passe  à  ao*'  au- 
dessous  du  centre  de  la  terre,  le  crépuscule  sera  sensible  jusqu'à 
ce  que  le  bord  supérieur  du  soleil  ait  atteint  ce  plan.  Supposons- 
nous  maintenant  placés  au  pôle  boréal,  désigné  par  "Bj^g^  64  i 
nous  avons  Téquateur  à  l'horizon .:  le  soleil  restera  visible  tant  que 
son  bord  supérieur,  élevé  par  la  réfraction  moins  la  parallaxe ,  sera 
au-dessus  de  ce  plan  ;  nous  le  perdrons  de  vue  quand  il  passera 
au-dessous  :  mais  lé  crépuscule  nous  éclairera  encore ,  tant  que 
cet  abaissement  sera  moindre  que  20>'.  Or  le  plus  grand  abaisse- 
ment du  soleil  a  lieu  quand  cet  astre  arrive  au  tropique  austral , 
éloigné  de  26*^,07  de  l'équateur.  Ainsi,  en  comptant  seulement  i  *'y  i 
pour  le  demi-diamètre  du  soleil ,  plus  la  réfraction  moins  la  pa- 
rallaxe à  rhorizon ,  il  n'y  aura  d'obscurité  totale  au  pôle  que  dans 
le  temps  employé  par  le  soleil  pour  parcourir  26«**,07 — ^^'^ —  *  ^^9  ' 
ou  environ  5*^  avant  et  après  le  solstice ,  ce  qui  fait  seulement  70 
jours,  au  lieu  des  six  mois  de  nuit  qui  auraient  eu  lieu  sans  cette 
circonstance.  Cette  durée  sera  beaucoup  moindre  si ,  au  lieu  de 
nous  supposer  au  pôle,  nous  nous  plaçons  sur  quelque  parallèle 
plus  rapproché  du  cercle  polaire ,  et  sur  lequel  les  hommes  puissent 
habiter  (*). 

(*}  Prenons  pour  exemple  un  paraUèle  boréal.  Soit  D  sa  distance  au  pôle 

37.. 
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505.  De  plus ,  lorstjue  la  lune  passe  au  nord  de  l'équaieur,  elle 
tourne  constamment  autour  du  pôle ,  et  les  habitants  des  régions 
polaires  Taperçoivenl  toujours  sur  l'horizon ,  comme  ils  voient 
toujours  le  soleil  quand  il  s'approche  du  tropique  boréal. 

Enfin ,  un  grand  nombre  de  météores  ignés,  tels  que  des  aurores 
boréales  et  des  globes  de  feu  très- fréquents ,  jettent  encore  quelques 
lueurs  sur  ces  contrées  sauvages. 


boréal  de  Péq.tateur.  S"»!!  n'y  ayait  ni  réfraction  ni  parallaxe,  ce  parallèle 
commencerait  à  être  éclairé  quand  la  déclinaison  ^  du  soleil,  supposée  aus- 
trale, diminuée  de  son  demi-diamètre  apparent  <2,  égalerait  la  distance  D 
du  pôle  au  zénith ,  c^est-à-dire  quand  on  aurait 

D  =  J-d, 
d^où  Ton  tire 

et  il  finirait  d''ôtre  éclairé  quand  le  «oleil  reprendrait  cette  même  déclinai- 
son. En  cherchant  dans  les  Tables  du  soleil  les  deux  époques  de  ce  phéno- 
mène, et  prenant  leur  difTérence,  on  aurait  le  temps  de  Tannée  pendant 
lequel  ce  parallèle  se  trouve  éclairé.  Le  complément  de  cette  quantité  à  la 
durée  d^une  année  tropique  donnerait  le  temps  pendant  lequel  le  parallèle  se 
trouve  plongé  dans,  la  nuit. 

Mais  à  eause  de  la  réfraction  et  de  la  parallaxe,  il  faudra  employer,  an  lieu 
de  ^.,  la  déclinaison  apparente  i  —  réfraction + parallaxe;  ce  qui  donnera 

D  =  ^~  if —réfraction +parallaxe, 

par  conséquent 

^ = D  -♦-  d  H-  réfraction  —  parallaxe . 

Enfin,  si  Ton  veut  tenir -compte  aussi  du  crépuscule,  il  faudra  encore  meUre 
$  —  aosr  au  lieu  de  $  dans  Téquation  précédente ,  et  Tépoque  à  laquelle  la  lu- 
mière du  crépuscule  commencera  à  devenir  sensible  à  midi  serait  donnée 
par  réqnation 

D  =:  ^  —  d —  20»*"  —  réfraction  •+-  parallaxe , 
par  conséquent 

^  =  D  -h  d-H  20gr  -(-  réfraction  —  parallaxe . 

La  réfraction  augmente  donc  la  valeur  de  ^,  pour  laquelle  la  nuit  finit  et  le 
jour  commence  ;  elle  accroît  donc  la  durée  du  temps  pendant  lequel  le  pa* 
rallêle  se  trouve  éclairé.  Le  crépuscule  augmente  encore  cet  eflet,  en  ajoutant 
aosi'  à  cette  déclinaison. 
Dans  tons  ces  calculs,  la  réfraction  et  la  parallaxe  doivent  être  prises  Tune 
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396.  Puisque  j*ai  commencé  à  parler  du  crépuscule ,  il  ne  sera 
pas  hors  de  propos  de  donner  quelques  détails  sur  ce  sujet  [*). 
Soit  O,  fig.  65,  l'observateur  placé  sur  la  terre,  et  considéré 
comme  étant  au  centre  de  la  sphère  céleste  ;  soient  ABH  Fhorizon, 
EQ  réquateur,  HEH'  le  méridien,  et  A'B'C  le  cercle  crépuscu- 
laire ,  abaissé  sous  Thorizon  de  20^^*.  Le  crépuscule  ne  cessera  que 
quand  le  soleil  aura  atteint  cette  limite  ;  mais  il  ne  l'atteindra  pas 

toujours  dans  le  même  temps.  En  effet ,  en  faisant  abstraction  des 

* 

inégalités  de  son  mouvement  propre,  qui  sont  ici  de  peu  d'impor- 
tance,  cet  astre  décrit  le  même  nombre  de  degrés  en  temps  égal, 
sur  quelque  parallèle  qu'il  se  trouve.  Or  les  arcs  AA',  BB',  CC 
contiennent  des  nombres  de  degrés  différents;  d'abord  parce  qu'ils 
sont  inégaux  en  longueurs,  et  eh  second  lieu  parce  que  les  lon- 
gueurs des  degrés  y  sont  inégales.  Ces  deux  causes  se  contrarient 
mutuellement  :  en  effet ,  si  Ton  considère  un  parallèle  austral  situé 
très- près  de  l'équateur,  il  est  facile  de  voir  que  l'accroissement  de 
la  déclinaison  australe  tend  d'abord  à  diminuer  la  longueur  de 
l'arc  AA'  ;  car  le  parallèle  devenant  austral ,  les  plans  de  l'horizon 
et  du  cercle  crépusculaire  le  coupent  plus  près  de  son  centre  que 
s'il  était  boréal.  L'ai'c  A  A'  intercepté  par  ces  plans  leur  devient 
moins  oblique,  et  comme  leur  plus  courte  distance  est  toujours  la 
même,  la  longueur  des  arcs  interceptés  diminue  avec  leur  obli- 
quité. Mais,  d'uYi  autre  côté,  à  mesure  que  la  déclinaison  aug- 
mente, le  rayon  du  parallèle  diminue,  et  le  nombre  de  degrés  de- 
vient plus  grand  sur  la  même  longueur.  Or  sent  donc  qu'il  doit 
exister  nn  parallèle  sur  lequel  la  compensation  se  fait  de  la  manière 
la  plus  avantageuse  ;  c'est  lui  qui  donne  le  plus  court  crépuscule. 


et  l^autre  à  lliorîzoa  ;  mais  la  valeur  de  la  première ,  variant  avec  la  tem- 
pérature et  la  pressioD  atmosphérique ,  peut  accélérer  ou  relarder  Pépoque 
à  laquelle  le  parallèle  commence  à  revoir  la  lumière. 

(*)  Pal  parlé,  avec  plus  de  détail ,  des  phénomènes  crépusculaires  dans  le 
chapitre  VIII  du  tomel^>^,  page  3og  ;  néanmoins  j^ai  cru  devoir  conserver  ici 
le  peu  que  j^en  avais  dit  dans  Tédition  précédente ,  tant  comme  complément 
du  chapitre  cité  que  pour  montrer  ce  que  des  notions  plus  exactes  de  la 
constitution  de  Patmosphère  ont  pu  igouter  h  la  théorie ,  ainsi  qu^à  l\ippré- 
ciatîon  des  phénomènes. 
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Le  calcul  fait  voir  que ,  pour  Paris ,  ce  parallèle  est  situé  un  peu  au 
delà  de  Téquateur,  à  ^(',61  de  déclinaison  australe.  Lorsque  le  soleil 
se  trouve  sur  ce  parallèle ,  le  crépuscule  est ,  à  Paris ,  de  0^,0743 
^jh^^m  sex,j.  Cette  durée  varie  pour  les  différents  lieux.  Mais  le 
plus  court  de  tous  les  crépuscules  possibles  a  lieu  à  l'équateur  au 
temps  de  l'équinoxe;  il  est  de  oJ,o5o  (1^  12™).  Le  plus  long  cré- 
puscule, au  contraire,  a  lieu  au  solstice  d^été,  pour  tous  les  pays 
de  la  terre  qui  ont  la  sphère  oblique,  c*est^à*dire  pour  lesquels 
l'axe  de  Téquateiir  est  incliné  à  Thorizon  ;  à  Paris,  sa  durée  est  de 
oi,iio4(2**39'"). 

Je  ne  puis  donner  ici  la  démonstration  de  ce»  résultats  qui 
supposent  Fusage  de  l'analyse  infinitésimale^  d'ailleurs  tous  les 
problèmes  que  l'on  peut  se  proposer  sur  la  durée  du  crépuscule 
sont  de  pure  curiosité ,  et  ne  sont  susceptibles  d'aucune  exacti- 
tude. Sa  durée  même,  élément  principal  de  ces  calculs ^  n'est 
qu'une  évaluation  arbitraire  que  chacun  peut  augmenter  on  dimi- 
nuer, selon  la  force  de  sa  vue.  Enfin  les  variations  de  température 
et  de  pression  atmosphérique,  en  condensant  ou  en  dilatant  Tat- 
mosphère,  y  apportent  de  très-grandes  variations,  qui  deviesnent 
même  sensibles  dans  l'intervalle  d^un  jour;  car  généralement  le 
crépuscule  du  soir  est  plus  long  que  le  crépuscule  du  matin.  Par 
toutes  ces  raisons,  on  doit  peu  regretter  que  nous  ne  soyons  pas 
entrés  dans  de  plus  grands  détails  sur  ce  sujet. 

597.  Les  observations  du  crépuscule  font  connaître  la  hauteur 
de  l'atmosphère ,  ou  plutôt  celle  des  particules  d'air  dont  U  densité 
est  encore  assez  grande  pour  nous  renvoyer  une  lumière  sensible. 
En  effet,  soient  C,  fig.  66,  le  centre  de  la  terre,  O  Fobservateur 
placé  à  sa  surface ,  et  SH  la  direction  des  rayons  solaires  à  la  fin  du 
crépuscule,  c'est-à-dire  lorsque  Tangle  S'CH',  qu'ils  forment  avec 
l'horizon,  est  de  20<'^.  Alors,  les  dernières  molécules  de  Tatmo- 
sphère  qui  nous  renvcnent  la  lumière,  sont  à  l'horizon  en  H;  et 
le  rayon  lumineux  SH,  qui  les  éclaire ,  est  tangent  à  la  terre.  Ainsi, 
en  menant  le  rayon  CO'  et  la  sécante  CH,  l'angle  O'CO,  égal  à 
H' es',  sera  de  208%  et  HCO  sera  de  îo«'.  Or,  si  Ton  cherche  dans 
les  Tables  trigonométriques  la  sécante  de  io<^,  on  la  trouve  égale 
à  1,01,  le  rayon  étant  pris  pour  unité.  La  flèche  GH  est  donc 
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égale  à  la  cendème  partie  du  rayon  terrestre ,  ou  à  60000  mètres,, 
en  prenant  simplement  6000000  de  mètres  pour  la  longueur  de  ce 
rayon.  Aiçsi  y  les  couches  supérieures  de  l'atmosphère  sont  élevées 
au  moins  de  60  000  mètres.  Gomme  les  observations  sur  lesquelles 
ce  résultat  repose  ne  comportent  pas  une  grande  exactitude ,  o<i 
ne  peut  le  regarder  que  comme  une  limite.  C'est  pour  cela  que 
j'ai  négligé  les  fractions  dans  le  calcul,  et,  par  la  même  raison»  je 
n'ai  point  eu  égard  aux  réfractions  atmosphériques,  qui  cepen- 
dant influent  sur  la  durée  du  crépuscule,,  et  le  prolongent  de 
quelques  instants. 

398.  Au  reste ,  ce  que  nous  venons  de  dire  sur  les  limites  du 
crépuscule  n'est  applicable  qu'aux  plaines  ;  il  paraît  que  sur  le 
sommet  des  hautes  montagnes ,  la  clarté  réfléchie  par  l'atmosphère 
est  beaucoup  plus  longtemps  sensible:  non  pas,  a  la  vérité,  qu'elle 
vienne  des  couches  mêmes  où  Ton  est  placé,  car  leur  densité  est, 
au  contraire,  très-faible  à  ces  hauteurs  ;  mais  elle  est  réfléchie  par 
la  masse  d'air,  épaisse  et  profonde,  qui  borde  l'horizon  de  toutes - 
parts.  Pendant  plusieurs  nuits  que  Saussure  passa  sur  une  mon- 
tagne des  Alpes,  qui  a  3  435  mètres  de  hauteur,  et  que  l'on  nomme 
le  Coi  du  Géant,  il  vit  tout  le  contour  de  l'horizon  ceint  d'une 
lueur  pâle,  mais  distincte,  qui  durait  depuis  le  coucher  jusqu'au 
lever  du  soleil ,  quoique  cet  astre ,  au  milieu  de  la  nuit ,  se  trouvât 
abaissé  bien  au-dessous  des  limites  ordinaires  du  crépuscule ,  puis- 
qu'il se  trouvait  alors  à  plus  de  5o<'  sous  l'horizon.  M.  de  Hum- 
boldt  a  observé  une  lueur  semblable  du  haut  du  volcan  d'Antisana. 
On  a  supposé  que  ce  phénomène  était  produit  par  des  vapeurs 
pihosphoriques  répandues  dans  l'air  ;  mais  dans  le  travail  sur  les 
réfractions  extraordinaires,  dont  j'ai  parlé  dans  le  premier  livre, 
j'ai  prouvé,  par  le  calcul,  qu'un  décroissement  de  densité  de 
l'air,  un  peu  plus  rapide  que  celui  qui  a  lieu  ordinairement  dans 
les  couches  inférieures  de  l'atmosphère ,  suf&t  pour  produire  cet 
effet ,  et  pourrait  même  ramener  ainsi  jusqu'à  l'observateur,  placé 
sur  le  sommet  d'une  montagne ,  la  lumière  réfléchie  de  l'hémi- 
sphère opposé  du  ciel.  Nous  remarquerons  plus  loin  un  phéno- 
mène analogue  ])roduit  par  la  même  cause  dans  les  éclipses  de 
lune. 
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Le  calcul  fait  voir  que,  pour  Paris,  ce  parallèle  est^ 
delà  de  l'équaieur,  k  •jf'fij  de  déclinaison  austral^  -^ 
K  trouve  sur  ce  parallèle,  le  crépuscule  est,  ^  ^'   %-     -i 
(ii-^^™  sei.}.  Cette  durée  varie  pour  les  diÇ   ^    ^     ■a      ^ 
plus  court  de  tous  les  crépuscules  possiU^  '''^  '^,  %^  %     ^ 
temps  de  l'équinoxe;  il  est  de  oiioSo  4  %  %    %     %-  % 
puscHle,  an  contraire,  alieu  ausoIs|^%    4  %    V,^  * 
de  la  terre  qui  ont  la  sphère  obliK  \f'^^,\  %    \'\'^ 
l'axe  de  l'équaledr  est  incliné  à  l'i  \  'ç.  %  ■•a     ç.  ^,  <,  ^ 
o.,„o4(='39-).  \J%X\\%  W"^ 

Je  ne  puis  donner  icila>        '     \  %^    "^  "^    %.\    ^ 
supposeot  l'usage  de  fanais  1      ^i:%\\\%%\' 
problèmes  qne  l'on  peut  |  -y^      \'\  \%^    % 
sont  de  pure  curiosité ,  ^  f  "i^  i        ^   4    -    "%  ^ 
tiid«.   Sa  durée   même,  V,  -*,  ^  V        ï-  T^  "* 
qu'une  évaluation  ^""^  ^  ^  ^  «  \. 
nuer,  selon  la  force,  *;  S  ^  %  < 

et  de  pression  atir  ^  \  \  ^:  "  .i,- (tans  les 

niosphére,  y  app  \ 
même  sensibler  •  - 


\^^ 


"^H|S>  t-erfectio, 

crépuscule  d|i  J,!  •'ideBeipérimeatalenresédeDUim 

toutes  ces  ti\,  %  ./eaucoup  de  poinis  ila  la  aiirtacs  lenti- 

entrés  dan'l  *  '**  ^'^''^'"■'"'''''"•"dérablenientteeniiH» 

i(  ■*  iGrapératnre  moyenne  de  la  terre  pr*ida««« 

.         f  "enient  génilral  qui  l'y  mnniteste  à  meaurfl  qalH  11 

del'atlQ'  'lient.  De  là  sont  nées  dam  ihéories  principale!  qn«  je 

est  en/  'diqner,  ainsi  que  les  Faits  de  délai]  sar  lesquels  élira  tV 

Eu  ef  «^rai  pour  cela  ï  la  colleclion  des  AimaUs  de  OàBBtttit 

/ar  MM.  Arago  et  Gay-Lussac ,  comme  élaal  un  ouTr»Be  génèi- 

P™        dpandu.  Quand  on  aura  lu  attentivement  les  obserralioni  qai  l'j 

cri'      .ni  rappoplées,  ainsi  que  les  extraits  qu'on  y  a  donnés  des  deuigraDdo) 

j-      .ries  que  je  Tiens  Je  mentionner  tout  à  l'heure,  on  pou  rra  rwonrir  nllé- 

eurement  ani  Traiti^s  orlginaui  mêmes  où  elles  sont  eiposée»,  >i  l'on  lert 

faire  une  étude  complète  de  celle  grande  question  : 

l».  Ulurvations  locslei  e(  génJralei  lar  la  température  de  la  terre  piiiii 
sa  lur/ace  et  à  diweru-i  profondeurs  {Annales,  tomea  XUI,  p.  iSîj  XIV, 
p.  aaojXVI.p.  î8;XIX,p.  438iXXI,p.  SoS;  LUI,  p.  aaS); 

■xo.Tkéoiie  [Annales,  tome  XX  VIE,  page»  iZG  a\  tait .).  Mémoire  de  Fmic 
sur  te,  t,-mpér„lu<csAiglobe  n-rreslrc  el  <fcj  .sp«ces phnèlairei.  Il  admet  use 
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'  3o  mètres  de  profondeur  (80  ou  100  pieds). 

"«ssent  ni  les  grands  froids  de  l'hiver,  ni  les 

c^    %  4.  On  a  aussi  observé  que  les  amas  de 

o^  ^  %^  'nés  montagnes  des  Alpes  se  fondent 

""squ'elles  sont  assez  épaisses  pour 


^-'^^  % 


^  %.  ^K  "un  sur  lequel  elles  reposent  ;~  et 

^.  ^^.*\  ^  »*ants  d*eau  vive  qui  coulent 

•^\  %Si^M  T*e  ^-^  phénomènes  les  traces 

'  r-.  «ï;  ^  "^  ^K^y^  '*»t  par  l'effet  d'un 

^    *•    *^  ^^  '^  ^  ^  '^z»                             est  parvenue  à 

'>   X^.  ^^  -  chaleur  plus 


>.    '^ 


<•    "K  \  ^  >   ®'  ^  laquelle  ils 

%  ^V  *^  j^porter. 


.«remcDt  assez  forte  pour  mettre  toute  la 

.Il  et  qui  maintient  encore  dans  cet  état  son 

.d  de  la  croûte  extérieure  refroidie. 

c  de  Poisson  sur  les  températures  de  la  partie  solide  du 

*  atmosphère  et  du  lieu  de  l'espace  oà  la  terre  se  trouve  ac" 

.oson  admet  que  la  température  absolue  des  diverses  parties  de 

^  se  meayent  les  corps  célestes  peut  être  inégale.  Il  suppose  alors 

.  lerre,  a^ec  tout  notre  système  planétaire,  a  pu  être  transportée anté- 

rement  dans  une  plage  de  température  élevée,  où  elle  aurait  résidé  assez 

emps  pour  8^y  échauffer  jusqu^à  une  grande  profondeur,  peut-être  jus- 

i  l'hélât  de  fusion.  Mais,  transportée  aujourd'hui  avec  ce  môme  système 

s  un  espace  plus  froid ,  elle  y  perdrait  progressivement  la  chaleur  qu'elle 

lit  précédemment  acquise;  et  celle  de  perdition  s'opérant  d'abord  avec 

d'énergie  sur  les  couches  extérieures  de  la  masse,  produirait  l'accrois- 

ent  de  température  qu'on  y  observe  à  mesure  qu'ion  y  pénètre  plus  pro* 

émeot. 

3  petit  nombre  d'observations  que  Ton  a  pu  jusqu'à  présent  recueillir  sur 
rand  phénomène,  et  surtout  leur  date  récente,  me  semblent  ne  pas  four- 
encore  aujourd'hui,  de  données  suffisantes  pour  décider  entre  ces  deux 
ries  :  l'avenir  seul  apprendra  laquelle  des  deux  est  conforme  à  la  vérité. 
t  pourquoi  j^'ai  cru  devoir  conserver  presque  intégralement  l'ancienne 
ction  du  présent  chapitre,  tout  Imparfaite  qu'elle  pourra  paraître, 
me  exprimant  les  opinions  les  plus  vraisemblables  qu'on  pût  avoir  à 
»que,  déjà  éloignée,  ob  ii  fut  écrit. 
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CHAPITRE  XVII  n. 

De  la  température  de  la  terre. 

599.  Quand  on  réfléchit  sur  la  diversité  des  êtres  qui  peuplent 
notre  globe  terrestre,  et  sur  la  multitude  des  végétaux  qui  y  croissent, 
on  est  étonné  que  ces  modifications  infinies  puissent  être^  sinon 
produites  originairement,  du  moins  perpétuées  et  maintenues  pos- 
sibles dans  leurs  conditions  d'existence,  parla  seule  différence  de 
la  température  dans  les 'divers  lieux.  Aussi  les  physiciens  se  sont- 
ils  beaucoup  attachés  à  étudier  une  cause  aussi  étendue  et  aussi 
générale. 

On  ne  fait  d'abord  aucun  doute  que  le  soleil  ne  soit  la  source  de 
cette  chaleur  qui  féconde  la  terre  ;  cependant  quelques  phénomènes 
semblent  indiquer  au  premier  coup  d'œil  que  notre  globe  a  aussi 
une  chaleur,  propre ,  et  indépendante  de  la  présence  du  soleil.  On 
sait  que  la  température  se  maintient  constamment  la  même  dans  les 


(**)  Depuis  que  ce  chapitre  a  été  publié,  le  perfectionnement  des  instra- 
ments  de  physique,  le  zèle  des  voyageurs  et  des  expérimentateurs  sédentaires, 
surtout  les  perfections  opérées  en  beaucoup  de  points  de  la  surface  terres- 
tre pour  rétablissement  des  puits  artésiens,  ont  considérablement  aecm  nos 
connaissances  sur  Tétat  de  la  température  moyenne  de  la  terre  près  de  cette 
surface ,  et  sur  Paccroissement  général  qui  s''y  manifeste  à  mesure  qaVin  la 
sonde  plus  profondément.  De  là  sont  nées  deux  théories  principales  que  je 
puis  seulement  indiquer,  ainsi  que  les  faits  de  détail  sur  lesquels  elles  s'ap- 
puient. Je  renverrai  pour  cela  à  la  collection  des  Annales  de  Chimie  et  de 
Physique,  par  MM.  Arago  et  Gay-Lussac,  comme  étant  un  ouvrage  généra- 
lement répandu.  Quand  on  aura  lu  attentivement  les  observations  qui  s^y 
trouvent  rapportées,  ainsi  que  les  extraits  qu'on  y  a  donnés  des  deux  grandes 
théories  que  je  viens  de  mentionner  tout  à  Theurc,  on  pourra  recourir  ulté- 
rieurement aux  Traités  originaux  mêmes  où  elles  sont  exposées,  si  Ton  veut 
faire  une  étude  complète  de  cette  grande  question  : 

1^.  Observations  locales  et  générales  sur  la  température  de  la  terre  près  de 
sa  surface  et  à  diverses  profondeurs  (Annales,  tomes  Xlll,  p.  i83  j  XIV, 
p.  220  ;  XVI,  p.  78  ;  XIX,  p.  438;  XXI,  p.  3o8;  UII,  p.  aa5); 

2®,  Théorie  {Annales,  tome  XXVI [,  pages  i36  et  suiv.^.  Mémoire  de  Fourier 
sur  les  températures  du  globe  terrestre  cl  des  espaces  planétaires.  11  admet  «ne 


PHYSIQUE.  585 

souterrains  à  27  ou  3o  mètres  de  profondeur  (80  ou  100  pieds). 
Passé  ce  terme,  on  ne  ressent  ni  les  grands  froids  de  l'hiver,  ni  les 
chaleurs  brûlantes  de  Tété.  On  a  aussi  observé  que  les  amas  de 
glaces  qui  recouvrent  certaines  montagnes  des  Alpes  se  fondent 
continuellement  par  le  pied ,  lorsqu'elles  sont  assez  épaisses  pour 
préserver  du  froid  extérieur  le  terrain  sur  lequel  elles  reposent  ;~  et 
de  dessous  ces  glaciers  sortent  des  courants  d^eau  vive  qui  coulent 
même  pendant  Tbiver. 

Quelques  physiciens  ont  cru  voir  dans  ces  phénomènes  les  traces 
d^un  ancien  état  d'embrasement.  Selon  eux ,  c*est  par  l'effet  d'un 
refroidissement  très-lent  que  la  surface  de  la  terre  est  parvenue  à 
la  température  actuelle  ;  et  l'intérieur  de  la  masse ,  exposé  à  une 
déperdition  moins  considérable ,  a  conservé  une  chaleur  plus 
grande,  qu'ils  appellent  la  chaleur  centrale^  et  à  laquelle  ils 
attribuent  les  effets  que  nous  venons  de  rapporter. 


chaleur  intérieure  qui  a  été  prlmitiTemcnt  assez  forte  pour  mettre  toute  la 
masse  terrestre  à  Tétat  de  fusion  et  qui  maintient  encore  dans  cet  état  son 
noyau  intérieur^  au-dessous  de  la  croûte  extérieure  refroidie. 

TomeLXlV.  Mémoire  de  Poisson  sur  les  températures  de  la  partie  solide  du 
glohe  terrestre  y  de  V atmosphère  et  du  lieu  de  V espace  oà  la  terre  se  trouve  ac' 
tuellement.  Poisson  admet  quo  la  température  absolue  des  diverses  parties  de 
l'espace  où  se  meuvent  les  corps  célestes  petit  être  inégale.  Il  suppose  alors 
que  la  terre,  avec  tout  notre  système  planétaire,  a  pu  être  transportée  anté- 
rieurement dans  une  plage  de  température  élevée,  où  elle  aurait  résidé  assez 
de  temps  pour  s'y  échauffer  jusqu^à  une  grande  profondeur,  peut-être  jus- 
qu'à l'état  de  fusion.  Mais,  transportée  aujourd'hui  avec  ce  même  système 
d&DS  un  espace  plus  froid ,  elle  y  perdrait  progressivement  la  chaleur  qu'elle 
aurait  précédemment  acquise  j  et  celle  de  perdition  s'opérant  d'abord  avec 
plus  d'énergie  sur  les  couches  extérieures  de  la  masse,  produirait  l'accrois- 
sement de  température  qu'on  y  observe  à  mesure  qu^on  y  pénètre  plus  pro* 
fondement. 

Le  petit  nombre  d'observations  que  Ton  a  pu  jusqu'à  présent  recueillir  sur 
ce  grand  phénomène,  et  surtout  leur  date  récente,  me  semblent  ne  pas  four- 
nir, encore  aujourd'hui,  de  données  suffisantes  pour  décider  entre  ces  deux 
théories  :  l'avenir  seul  apprendra  laquelle  des  deux  est  conforme  à  la  vérité. 
C'est  pourquoi  j'ai  cru  devoir  conserver  presque  intégralement  l'ancienne 
rédaction  du  présent  chapitre,  tout  imparfaite  qu'elle  pourra  paraître, 
comme  exprimant  les  opinions  les  plus  vraisemblables  qu'on  pût  avoir  à 
l'époque,  déjà  éloignée,  où  ii  fut  écrit. 
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D^autres  philosophes  ^  frappés  de  l'ordre  qui  règne  dans  l'uni- 
vers, où  tout  paraît  disposé  pour  un  état  durable,  ont  cherché  h 
raison  de  ces  mêmes  faits  dans  une  cause  permanente,  etilsoot 
vu  qu'on  peut  également  les  expliquer  par  la  seule  action  long- 
temps prolongée  de  la  chaleur  solaire. 

Chaque  année  le  soleil  envoie  à  la  terre  une  certaine  quantité  de 
feu.  Si  ce  feu  s'accumulait  sans  cesse,  la  température  s'élèverait  i 
proportion,  et  la  terre  serait  depuis  longtemps  embrtisée.  Mas 
une  grande  partie  se  dissipe  insensiblement  dans  l'espace;  car 
c'est  un  fait  certain ,  que  l'air  n'arrête  pas  la  chaleur  qui  rayonne 
dans  tous  les  sens,  en  s'exhalant  des  corps  échauffés.  La  perte  qui 
résulte  de  ce  rayonnement  augmente  avec  la  température  et  loi 
est  proportionnel^.  Ces  deux  causes  contraires ,  agissant  peut-être 
depuis  des  milliers  de  siècles,  ont  dû  porter,  depuis  longtemps,  la 
terre  au  degré  de  température  qu'elle  pouvait  atteindre.  Alors  il 
s'est  établi  un  certain  équilibre  entre  la  chaleur  qui  vient  annuel- 
lement du  soleil ,  et  celle  qui.  se  dissipe  annuellement.  De  là  l'état 
constant  et  durable  de  la  température. 

Tous  les  points  de  la  surface  terrestre  ne  sont  pas  placés  dans 
des  'situations  également  favorables  pour  recevoir  l'action  du 
soleil.  Par  exemple,  les  pays  qui  se  trouvent  entre  les  tropiques 
sont  plus  fortement  échauffés  que  les  pôles.  La  quantité  de  cha- 
leur rayonnante  qu'ils  émettent  dans  l'espace  est  donc  paiement 
variable,  puisqu'elle  est  proportionnelle  à  leur  température.  Il 
doit  donc  s'établir  à  la  longue  des  différences  dans  la  température 
de  la  surface  de  la  terre  pour  ces  différents  points  ;  c'est  ce  que 
l'observation  confirme.  Il  est  connu  que  dans  certains  lieux  de  la 
Sibérie  la  terre  ne  dégèle  jamais;  et  en  Egypte,  au  contraire,  à 
plus  de  60  mètres  de  profondeur  (200  pieds),  la  température  a 
été  trouvée  de  22**,5  du  thermomètre  centigrade  (*)  :  tandis  qu'à 
Paris,  qui  se  trouve  intermédiaire  entre  ces  deux  extrêmes,  h 
température  des  caves  de  l'Observatoire  se  maintient  constamment 


(*)  Cette  expérience  a  été  faite  au  fond  du  puits  de  Joseph,  par  les  membre» 
de  la  Commission  des  arts  et  des  sciences,  attachés  à  rexpédition  d'Egrptf- 
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à  12'*.  La  Table  suivante  montre  avec  un  peu  plus  d'étendue  la 
noarclie  générale  de  ces  résultats  pour  différentes  latitudes  (*)  : 


•    LATITDDB8. 

« 
NOMS 

des  Tilles. 

• 

TBM»illATUUI 

moyenne. 

• 

77>67 
66,06 
54,a6 

46,54 

33,04 

a3,ao 

1           00,00 

Wadso ,  en  Laponie 

Péterabonrff 

0 
2,2 

4,î» 
12,0 

i5,9 

22,5 
26,0 
27,0 

Paris 

Rome 

Le  Caire .' 

Dans  I*Océan 

Dans  rOcéati 

• 

Cette  Table ,  extraite  des  observations  les  plus  exactes ,  prouve 
incontestablement  que  la  température  du  globe  terrestre,  observée 
près  de  sa  xurfaccy  décroît' de  Véquateur  aux  pôles.  Mais  la  loi  de 
ce  décroissement  n*est  pas  encore  bien  connue  ;  c'est  une  question 
que  les  voyages  décideront. 

400.  Au  reste,  on  doit  s'attendre  à  y  découvrir  de  grandes 
irrégularités;  car  les  circonstances  locales  ont  une  grande  influence 
sar  la  température  de  chaque  lieu,  et  les  accidents  naturels,  ou 
les  travaux  des  hommes,  en  changeant  ces  circonstances,  ont  pu 
souvent  la  modifier. 

Une  des  causes  principales  de  ces  différences  est  l'élévation  des 
lieux  au-dessus  du  niveau  de  là  mer. 

On  sait ,  par  expérience ,  que  la  température  de  l'atmosphère 


(*)  Les  deax  dernières  observations  sont  extraites  du  Voyage  de  M,  de 
Humholdt, 

Ce  tableau  ne  présente  qu^un  aperçu  général  dn  décroissement  dé  la  tem- 
pérature moyenne,  à  mesure  que  Ton  s^avonce  de  Téquateur  vers  les  pôles, 
en  se  tenant  h  de  très-petites  hauteurs  au-dessus  du  niveau  des  mers.  Pour 
plus  de  détails,  voyez  ci -après  la  note  ajoutée,  page  649- 
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n^est  pas  la  même  à  toutes  les  hauteurs;  elle  diminue  à  mesnre 
que  l'on  s^éloigne  de  la  surface  terrestre.  Les  physiciens  ont  fait 
beaucoup  d'expériences  pour  déterminer  la  loi  de  ce  décroissement; 
mais  ils  y  ont  trouvé  de  grandes  irrégularités.  On  conçoit,  en 
efTet,  qu'elle  doit  dépendre  de  la  forme  du  terrain  y  de  son  expo- 
sition y  de  la  faculté  rayonnante  qu'il  possède  :  ainsi  le  décroisse- 
ment de  la  température  ne  sera  pas  le  même  au-dessus  d'une  vaste 
plaine  aride  et  sur  le  penchant  d'iun  pic  isolé.  Cependant,  au 
milieu  de  ces  irrégularités,  on  est  parvenu  à  fixer  quelques  limites 
extrêmes.  Le  décroissement  de  la  température  paraît  dépendre  de 
la  température  inférieure  de  la  surface  :  il  est  plus  rapide  quand 
cette  température  est  plus  haute;  plus  lent  quand  elle  est  plus 
basse.  Par  exemple,  en  Europe,  suivant  les  observations  de 
Saussure,  il  faut,  pendant  Tété,  s'élever  de  160  mètres,  pour  que 
le  thermo'mètre  baisse  de  i**  centésimal;  en  hiver,  suivant  le  même 
observateur,  il  faut  s'élever  de  riSo  mètres  pour  avoir  le  même 
abaissement.  Le  décroissement  moyen  de  toute  Tannée  doit  donc 
généralement  dépendre  de  la  température  moyenne  du  lieu,  et 
par  conséquent  se  ralentir  à  mesure  que  l'on  va  de  l'équatenr  vers 
les  pôles.  Toutefois  ce  ralentissement^  même  dans  les  cas  extrêmes, 
n'est  pas  très-considérable.  Car,  dans  les  froids  les  plus  rigoureux 
de  la  Laponie,  le  décroissement  est  au  plus  de  244  mètres  pour 
i**  centésimal.  Nous  ne  parlons  ici  que  des  couches  inférieures 
de  l'atmosphère,  de  celles  qui  sont  assez  voisines  de  la  surface  ter- 
restre, pour  éprouver  sensiblement  l'influence  de  sa  température 
propre,  soit  par  réflexion,  soit  par  rayonnement.  En  effet,  cette 
influence  doit  s'affaiblir  en  s'éteiidant  à  mesure  que  l'élévation  des 
couches  augmente,  et  probablement  à  de  grandes  hauteurs  dans 
l'atmosphère,  la  température  de  l'air  est  à  fort  peu  près  la  même, 
la  nuit,  le  jour,  et  dans  toutes  les  saisons  de  Tannée.  Il  est  égale- 
ment probable  qu'à  ces  élévations,  la  température  ne  décroît  plus 
en  progression  arithmétique,  ou  du  moins  cette  progression  ne 
doit  pas  y  être  la  même  que  près  de  la  surface.  Plusieurs  phéno- 
mènes^ et  particulièrement  quelques  accidents  des  réfraclioDS 
extraordinaires ,  semblent  indiquer  que  le  décroissement  de  la 
température  s'y  fait  avec  plus  de  rapidité. 
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401.  Par  une  suite  de  ce  décroissement,  ii  arrive  que  dans  tous 
les  pays,  même  sous  la  zone  torride,  le  sommet  des  hautes  mon- 
tagnes est  couvert  de  neiges  qui  ne  se  fondent  jamais.  Cette  ligne 
de  neiges  perpétuelles  est  placée  à  des  élévations  différentes, 
suivant  les  diverses' latitudes.  Sous  l'équateur,  elle  commence  à 
4800  mètres  (2400  toises).  On  la  rencontre  à  2900  mètres  (i4  ou 
I  5oo  toises)  vers  le  milieu  des  zones  tempérées,  et  elle  s'abaisse 
ainsi  graduellement  jusqu'à  la  surface  de  la  terre  qu'elle  atteint 
dans  le  voisinage  des  pôles.  Là ,  le  sol  est  constamment  dans  l'état 
de  congélation. 

Voici  un  tableau  de  cette  progression  qui  a  été  dressé  par 
M.  de  Humboldt  : 


LATITimM  BORl&ALIS 

exprimées 
en  grades. 


BB 


0,00 


22 ,2a 


5o,oo 

72,22 

wBaaam 


HAUTBUH 

de  la 
limite  inférieure 

des 
neiges  perpétuelles 

atf-dessns 
da  nivean  de  la  mer. 


4800 

4600 

255o 

1750 

950 


TEMPiRATDBB 

moyenne 

de  la  plaine 

anx 

mêmes  latltades. 


o 
27,0 

26,0 

Jî,7 

4,0 

0,0 


irbMS 
des 
Abserratenrs. 


Bouguer. 

La  Condamine. 

Humboldt. 

Humboldt. 

Saussure. 
Ramond. 

Bucb. 

Ohisen. 
Vetlafsen. 


Il  parat,  ajoute  M.  de  Humboldt ,  qull  ne  faut  pas  confondre  la 
limite  inférieure  des  neiges  perpétuelles  avec  la  limite  de  la  con- 
gélation. Les  observations  prouvent  que  la  couche  d'air,  par  la- 
quelle passé  la  courbe  des  neiges  perpétuelles ,  n'a  pas  la  même 
température  moyenne  dans  les  différentes  zones  du  globe  ;  elle  est 
au-dessus  de    zéro  à   Téquateur,   au-dessous   dans   les   régions 
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boréales.  Par  exemple ,  le  couvent  du  Saint-Gothard  est  à  600  mè- 
tres au-dessous  des  neiges  perpétuelles,  et  pourtant  la  températare 
moyenne  y  est  déjà  de  —  i"  (*). 

Ce  grand  froid  que  Ton  éprouve  sur  les  hautes  montagnes 
paraît  du  à  deux  causes  :  d'abord  au  peu  de  densité  de  Tair,  qai 
n'intercepte  qu'une  très*petite  partie  de  la  chaleur  solaire;  secon- 
dement, à  la  conformation  même  des  montagnes:  par  exemple, i 
l'isolement  des  pics  élevés ,  à  leur  éloignement  du  reste  de  la 
masse  terrestre,  à  leur  escarpement  vertical ,  qui  ne  permet  jamais 
au  soleil  de  les  éclairer  que  d'un  seul  côté  à  la  fois ,  et  qui  leor  fait 
toujours  projeter  leur  ombre  les  uns  sur  les  autres.  Toutes  ces 
circonstances  diminuent  considérablement  la  réverbération  de  b 
chaleur;  or  c'est  cette  réverbération  qui  élève  si  fortement  la 
température  des  plaines,  et  particulièrement  celles  de  la  zone 
torride,  où  le  soleil  donne  toujours'presque  à  plomb. 

Parmi  les  causes  générales  qui  modifient  la  température  des 
lieux ,  nous  n'avons  jusqu'ici  considéré  que  la  hauteur.  Le  voisi- 
nage des  mers  a  aussi  beaucoup  d'influence ,  non  pas  peut-être 
pour  élever  ou  pour  abaisser  la  température  annuelle,  mais  pour 
la  rendre  égale  ;  car  on  a  trouvé ,  par  expérience  «  que  la  tempé- 
rature de  la  mer,  au  large  et  loin  des  côtes,  se  maintient  toujours 
à  peu  prés  constante  et  égale  à  la  température  moyenne  de  Tair 
pendant  toute  l'année.  Gela  vient  sans  doute  de  ce  que  la  masse 
des  eaux  se  mêle  continuellement,  par  l'action  des  vents  et  des 
autres  causes  qui  les  agitent,  et  même  par  les  variations  continuelln 
qu'éprouve  la  température  de  leur  surface;  au  lien  que  la  surface 
solide  des  terres  s'échauffe  davantage  et  se  refroidit  plus  rapide- 
ment, sans  pouvoir  faire  partager  sa  chaleur  aux  couches  infé* 
Heures ,  ou  en  recevoir  d'elles  autrement  que  par  une  communi- 
cation lente:  partage  qui,  dans  les  fluides,  se  fait  par  le  contact 
même  des  particules  mélangées.  Ainsi  les  mers  doivent  être,  pour 


(*)  Comme  complément  de  ce  tableau,  très-reslreint,  d'observations,  wffet 
dans  les  Annales  de  Chimie  et  de  Physique  y  les  Mémoires  suivants,  tonsreii- 
Cifs  à  là  hauteur  des  neiges  perpétuelles  en  diverses  contrées  de  la  terre: 
Tomes  II,  p   i83;  IX,  p.  3io  ;  XIV,  p.  i. 
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les  lieux  qu'elles  avoisinent ,  comme  de  vastes  réservoirs  de  tem- 
pérature toujours  égale,  qui  les  réchauffent  dans  Thiver  et  les 
rafrdehissent  dans  Tété  :  aussi  les  bords  de  la  mer  sont-ils,  en 
général ,  plus  tempérés  que  l'intérieur  des  terres.  Les  effets  de  cette 
égalité  se  font  sentir  sur  les  végétaux  qui  y  croissent.  On  voit  vivre 
naturellement,  et  à  l'air  libre,  sur  les  côtes  de  la  Bretagne,  des 
arbres  que,  dans  les  contrées  beaucoup  plus  méridionales,  mais 
aussi  plus  intérieures  de  la  France,  on  est  obligé  d'abriter  en 
orangerie  pendant  l'hiver,  parce  qu'ils  ne  pourraient  point  en  sup- 
porter la  rigueur.  UArbutus  unedo ,  arbrisseau  originaire  des  con- 
trées méridionales ,  se  voit  dans  l'Irlande  en  forêts. 

Les  courants  constants  qui  existent  à  la  surface  de  certaines  mers 
sont  encore  une  cause  de  modification  puissante  pour  les  lieux 
qu'ils  traversent;  car,  selon  que  les  eaux  qu'ils  y  portent,  viennent 
d'une  latitude  plus  chaude  ou  plus  froide ,  la  température  propre 
des  lieux  en  est  élevée  ou  abaissée.  Le  plus  remarquable  de*  ces 
courants  est  celui  que  Ton  nomme  le  Gulph  Stream ,  ou  Courant 
du  Golphe,  Il  est  formé  par  les  eaux  de  l'Océan ,  comprises  entre 
les  tropiques ,  qui ,  poussées  continuellement  d'orient  en  occident, 
par  le  souffle  étemel  des  vents  alizés,  dont  nous  aurons  occasion  de 
parler  tout  à  l'heure,  vont  s*engouffrer  dans  le  golfe  du  Mexique , 
et  de  là ,  refluant  vers  le  nord ,  forment  comme  un  fleuve  d'eau 
chaude  qui  traverse  Tocéan  Atlantique.  'Ces  eaux  de  la  zone  lor- 
ride ,  transportées  dans  des  régions  plus  froides,  exhalent  d'abon- 
dantes vapeurs  qui  se  condensent  en  épais  brouillards  :  ces  phéno* 
mènes  sont  tellement  constants  qu'ils  servent  aux  navigateurs  pour 
leur  indiquer  la  longitude.  Le  Gulph  Stream  remonte  au  delà  du 
banc  de  Terre-Neuve,  et  va  jeter  des  fruits  de  la  Jamaïque  sur  les 
cotes  de  l'Irlande  et  de  la  Norwége. 

Un  autre  phénomène  bien  curieux,  et  qui  paraît  également 
produit  par  des  circonstances  locales,  c'est  celui  des  grands  froids 
observés  vers  le  pôle  austral  ;  car  ils  surpassent  beaucoup  ceux 
qu'on  observe  dans  le  nord  à  pareille  latitude,  puisque  les  mon- 
tagnes de  glaces  qui ,  dans  l'hémisphère  boréal ,  sont  reléguées  près 
du  pôle,  s'avancent  sans  se  fondre,  dans  l'hémisphère  austral, 
jusque  par  les  latitudes  de  Boulogne  et  d'Abbeville:  effet  d'autant 
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plus  singulier,  qu'il  n'a  lieu  que  pour  les  Ifititudes  élevées.  La  tem- 
pérature est  la  même  jusqu'à  44*'  ^^  latitude  des  deux  côtés  de 
l'équateur. 

Quelques  physiciens  ont  cherché  la  cause  de  ces  phénomènes 
dans  l'ellipticité  de  l'orbe  solaire.  En  effet,  la  température  d'un 
lieu  résulte  de  la  distance  du  soleil ,  de  sa  hauteur  sur  Thorizon ,  et 
de  la  durée  de  sa  présence.  Dans  notre  hémisphère ,  nous  avons 
l'hiver  quand  le  soleil  est  périgée ,  et  l'été  quand  il  est  apogée. 
Cette  disposition  paraît  devoir  tempérer  les  chaleurs  et  modérer 
les  froids  que  nous  éprouvons.  C'est  le  contraire  dans  Thémisphère 
austral ,  et  la  différence  du  froid  au  chaud  doit  en  être  augmentée. 
Par  une  autre  conséquence  de  notre  position ,  le  temps  où  le  soleil 
est  bas  sur  notre  horizon  est  plus  court  que  celui  où  il  est  plos 
élevé  :  actuellement  la  différence  est  d'environ  sept  jours;  et  cette 
seconde  cause  peut  contribuer  à  nous  donner  une  température 
moyenne  plus  chaude.  Peut-être  aussi  la  grande  étendue  des  mers 
qui  recouvre  l'autre  hémisphère  contribue-t-elle  puissamment  à 
le  refroidir  par  l'évaporation  qu'elles  occasionnent ,  et  aussi  parce 
qu'elles  s'échauffent  moins  que  les  terres.  Enfin  la  marche  diffé- 
rente que  suivent  les  décroissements  et  les  déperditions  de  chaleur 
pour  les  deux  hémisphères,  en  raison  de  leur  position  relative- 
ment à  l'orbite  du  soleil,  doit  aussi  modifier  leur  température: 
car,  en  vertu  de  cette  différence,  les  deux  hémisphères,  quoique 
recevant  des  quantités  égales  de  chaleur,  les  perdraient  par  le 
rayonnement,  suivant  des  lois  inégales,  plus  promptement  dans 
l'hémisphère  austral  où  la  chaleur  absolue  de  l'été  est  plus  in- 
tense ;  moins  promptement  dans  lliémisphère  boréal.  Mais  l'exa- 
men comparé  de  toutes  ce^  causes  nous  mènerait  trop  loin,  et 
peut-être,  pour  comparer  leur  influence  avec  exactitude,  faut-il 
attendre  que  les  voyages  maritimes,  qui  se  multiplient  de  nos 
jours  vers  la  partie  australe  du  globe,  aient  réuni  plus  de  faits  po- 
sitifs sur  cette  importante  question.  Jusqu'alors,  nous  ne  pouvons 
mieux  faire  que  de  renvoyer  les  lecteurs  à  l'excellent  ouvrage  de 
M.  Prévost,  de  Genève ,  sur  le  calorique  rayonnant.  Us  y  trouve- 
ront cette  matière  traitée  avec  tout  le  détail  désirable. 

Toutes  les  considérations  que  nous  venons  d'exposer  ont  eu 
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pour  objet  la  température  de  la  terre  à  sa  surface.  Il  est  beaucoup 
plus  difficile  de  savoir  quelle  peut  être  celle  de  san  intérieur.  Dé- 
croit-elle  comme  celle  de  Tatmosphère ,  à  mesure  que  l'on  s'éloigne 
de  la  surface,  ou  reste-t-elle  toujours  constante  ?  Ce  sont  des  choses 
que  nous  ignorons.  Pour  éclaircir  cette  question ,  quelques  physi- 
ciens ont  fait  des  expériences  sur  la  température  de  la  mér  à  de 
grandes  profondeurs ,  en  y  descendant  des  thermomètres  revêtus 
de  plusieurs  enveloppes  peu  conductrices  du  calorique,  et  qui, 
les  rendant  très-lents  à  prendre  la  température  de  ces  abîmes ,  les 
rendaient  aussi  très-lents  à  la  perdre ,  dans  le  temps  qu'on  em- 
ployait pour  les  retirer  du  fond  de  la  mer.  On  a  trouvé  ainsi  que 
la  température  des  eaux  était  d'autant  plus  froide,  que.  la  pro- 
fondeur où  l'on  descendait  le  thermomètre  était  plus  grande.  Près 
de  réquateur,  à  600  mètres  de  profondeur,  -M.  Pérou  a  trouvé  la 
température  de  l'eau  +  7°,5  de  la  division  centésimale,  tandis 
qu'à  la  surface  elle  était  à  +  3o°.  La  loi  de  ce  décroissement  est 
extrêmement  variable  suivant  les  profondeurs  et  les  localités.  A 
quoi  tiennent  ces  phénomènes?  sont-ils  dus  à  un  décroissement 
réel  de  la  température  propre  du  globe ,  à  mesure  que  la  profon- 
deur augmente;  ou  doivent-ils  être  attribués  à  des  courants  infé- 
rieurs d'eau  glacée  qui  viendraient  des  pôles  vers  l'équateur?  Cette 
dernière  cause  est  d'autant  plus  probable ,  que  la  plus  grande  den- 
sité de  Teau  ayant  lieu  un  peu  au-dessus  du  terme  de  la  congé- 
lation ,  mais  très-près  de  ce  terme,  les  eaux  provenant  des  glaces 
polaires,  qui  se  fondent  chaque  été  par  la  chaleur  du  soleil,  doi- 
vent descendre  au  fond  des  mers,  et  y  maintenir  un  abaissement 
durable  de  température  :  c'est  ainsi  que  dans  tous  les  lacs  de  la 
Suisse,  qui  sont  alimentés  par  des  neiges  foudues,  et  dont  la  pro- 
fondeur est  trop  grande  pour  pouvoir  être  complètement  péné- 
trée, dans  im  été,  par  la  chaleur  du  soleil,  la  température  des 
eau5^  est  a  -{-  4"  »  ^^  ^"^  ^^'  ^^  température  du  maximum  de  den- 
sité de  l'eau.  Les  couches  profondes  dç  ces  lacs  sont  de  véritables 
glacières  liquides,  qui,  se  renouvelant  sans  cesse  chaque  année, 
durent  autant  que  les  glaciers  solides  d'où  ils  descendent  (*}. 


(*)  Postérieurement  à  la  publication  de  ce  chapitre,  en  1H17,  M.  do  Hum' 
T.  IV.  38 
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AUr  reste,  quelque  idée  que  l'on  puisse  se  faire  sur  Fétat  de  la 
chaleur  intérieure  du  globe ,  il  faut  concevoir  cet  état  comiDe  in- 
variable à  une  petite  profondeur,  «u,  dû  moins,  comme  infiniment 
peu  troublé  par  les  variations  périodiques  qui  ont  lieu  à  la  sur- 
face. Les  variations  journalières  de  la  température ,  extrêmement 
sensibles  à  cette  surface,  disparaissent  déjà  à  quelques  centimètres 
de  profondeur,  pour  ne  laisser  voir  que  des  variations  annuelles; 
celles-ci ,  à  leur  tour,  s'affaiblissent  à  mesure  que  la  profondeur 
augmente  :  les  époques  des  oscillations  qu'elles  y  produisent  sont 
en  rapport  avec  le  temps  nécessaire  pour  leur  propagation.  A  nne 
profondeur,  même  peu  considérable ,  comme  de  i  o  ou  12  mètres, 
on  a  rhiver  quand  nous  avons  l'été ,  et  les  variations  annuelles 
du  thermomètre  ne  sont  déjà  plus  que  de  quelques  degrés; 
plus  bas,  ces  variations  s'ont  encore  moindres,  et  leur  prop- 

boldt  a  conça  et  exécuté  Tidée  de  représenter  la  distribution  de  la  chaleur 
sur  la  surface  du  globe  ,  par  une  eonstruclion  graphique ,  qui  permet  d^eo 
saisir  Tensemble  d^un  seul  coup  d^oeil.  Pour  cela ,  choisissant  un  terme  dé- 
fini de  température  ,  par  exemple  +  10**  centigrades ,  il  marque  sur  une 
carte  géographique  la  suite  des  points  où  cet  état  se  réalise  ;  puis  il  (ait  pas- 
ser par  tous  ces  points  une  courbe  continue,  qu^il  appelle  ligne  isotherme ^ 
c'est-à-dire  de  mé^e  température.  Le  cours  de  cette  ligne  et  ses  sinuosités 
se  trouvent  ainsi  dépendre  de  toutes  les  circonstances,  générales  <^  particu- 
lières, qui  produisent  en  résultat  un  teï  état  moyen.  Les  générales  sont  les 
trois  coordonnées  géographiques  de  chaque  lieu ,  sa  latitude,  sa  longitude  et 
sa  hauteur  au-dessus  du  niveau  des  mers ,  appelée  aujourdlini  Valtiiude;  les 
particulières  sont  les  accidents  de  localité.  Concevez  une  série  de  eojirbes 
pareilles,  correspondantes  à  autant  de  degrés  du  thermomètre,  peu  distants 
entre  eux  et  embrassant  tout  Tintervalle  des  températures  moyennes,  qu^on 
observe  sur  la  surface  du  globe  terrestre;  on  aura  une  représentation  évi- 
dente des^  lois  phénoménales  suivant  lesquelles  la  chaleur  s^y  trouve  dis- 
tribuée. Telle  est  la  construction  imaginée  parM.de  Humboldt;  il  en  a 
donné  la  première  exposition  dans  un  travail  inséré  au  tome  111  de»  Mémoires 
de  la  Société  d'Arcueily  page  464  j  il  l'a  étendue,  depuis,  au  tracé  des  ooqrbes 
qui  indiquent  les  lieux  dans  lesquels  il  se  produit  un  même  maximum  moyen 
de  température  en  été,  ou  un  même  minimum  en  hiver.  Tous  les  physiciens 
ont  adopié ,  diaprés  lui ,  ce  mode  simple  et  frappant  de  représenter  Téiai 
thermométrique  de  la  surface  terrestre ,  dans  sa  généralité ,  avec  la  diversiié 
des  accidents  locaux  qui  se  modifient.  Voyeg ,  comme  exemple,  la  Météoro- 
logie de  Kœmtz ,  traduite  par  M.  Charles  Martins ,  avec  PAppeiidice  de 
M.  L.  Lalanne;  Paris ,  i843. 
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galion  plus  tardive;  enfin,  en  augmentant  la  profondeur  jusqu^à 
100  mètres,  les  variations  annuelles  sont  tout  à  fait  insensibles, 
l'état  de  la  température  est  constant  et  représente  exactement  la 
température  moyenne  de  la  surface. 

De  tout  ce  que  nous  venons  de  dire  sur  les  effets  prolongés  de 
la  chaleur  solaire,  il  ne  faut  pas  conclure,  comme  une  .chose  cer- 
taine, que  la  terre  ne  renferme  aucune  cause  intérieure  et  indé- 
pendante du  soleil ,  qui  contribue  aussi  à  l'échauffer.  On  peut  dire 
seulement  que ,  sHl  existe  une  cause  semblable ,  elle  nous  est  jus- 
qu'à présent  inconnue ,  puisque  tous  les  faits  observés  peuvent 
s'expliquer  sans  y  avoir,  recours.  Peut-être  a()querra-t-on  plus  de 
lumières  sur  cet  objet,  lorsque  Ton  saura  positivement  si  la  cha- 
leur souterraine  diminue  ou  augmente;  mais  Pinvention  des  ther- 
momètres est  encore  trop  récente  pour  que  Ton  puisse  rien  déci- 
der sur  cette  question. 

402.  Je  ne  dois  pas  non  plus  passer  sous  silence  un  mouvement 
très-remarqùable  qui  se  .produit  constamment  dans  Fatmosphère , 
et  qui ,  en  modifiant  la  température  des  différents  pays  de  la  terre  ^ 
est  lui-même  un  indice  très- frappant  de  sa  rotation.  Je  veux  par- 
ler des  vents  d'est  qui  soufQeiit  constamment  entre  les  tropiques, 
principalement  sous  l'équateur,  et  que  l'on  nomme  les  vents 
alises  i^).  Leur  régularité  est  si  bien  connue  des  navigateurs ,  que 
pour  passer  d'Europe  en  Amérique ,  ils  commencent  par  remonter 
vers  l'équateur  jusqu'à  la  hauteur  des  vents  alizés,  et  ensuite,  en 
s'y^andonnant,  ils  traversent  l'Océan  en  ligne  droite. 

Or  ce  courant  continuel  s'explique  très-aisément  dans  l'hypo- 
thèse de  la  rotation  de  la  terre.  Le  soleil ,  par  l'action  de  sa  cha- 


(*)  J''ai  exposé  ce  phénomène  avec  beaucoup  de  détail  au  chapitre  VI  du 
tome  l^'^,  paires  181  et  suivantes.  Néanmoins,  je  n^ai  pas  cru  devoir  supprimer 
les  courtes  indications  que  j'^n  avais  données  ici,  dans  Sédition  précédente, 
parce  qu^elles  ne  font  que  le  rappeler  d^ans  sa  connexion  avec  les  autres  ac- 
cidents généraux  qui  modifient  les  températures  superficielles.  J^ai  conservé 
aussi  le  peu  de  mots  que  j^avais  dits  sur  les  variations  horaires  du  baro- 
mètre, quoique  j'en  aie  parlé  aussi  avec  plus  de  détail  an  même  chapitre  VI 
du  tome  I^^,  page  166.  En  cela  encore,  J^ai  désiré  laisser  &  Tancienne  rédac- 
tion le  caractère  d^ensemble  que  j^avais  cherché  à  lui  donner. 

38.. 
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leur,  dilate  Tatmosplière  près  de  Téquateur,  où  il  donne  toujours 
à  plomb.  Les  colonnes  d'air,  ainsi  soulevées ,  s'élèvent  au-dessus 
de  leur  véritable  niveau  ;  mais,  lorsque  leur  sommet  a  dépassé  les 
colonnes  voisines ,  elles  se  renversent  et  retombent  vers  les  pôles 
par  leur  propre  poids.  An  contraire,  dans  la  partie  inférieure, 
Tair  frais  des  pôles  afflue  vers  Téquateur,  comme  pour  remplir  le 
vide  causé  par  la  dilatation  ;  d*où  résultent  deux  courants  d'air 
continuels:  Tun  supérieur,  del'équateurau  pôle;  l'autre  inférieur, 
du  pôle  à  l!équateur. 

Supposons  maintenant  que  la  terre  tourne  sur  elle-même,  en 
entraînant  Tatmosphère  qui  l'enveloppe.  Chaque  particule  d'air 
doit  avoir  pris  depuis  longtemps  la  vitesse  de  rotation  qui  convient 
au  parallèle  sur  lequel  elle  se  trouve.  Celles  qui  sont  près  de  Fé- 
quateur  vont  plus  vite  ;  celles  qui  sont  près  des  pôles  vont  plus 
lentement  :  mais  si  une  partie  de  ces  dernières  sont  forcées  de  se 
rapprocher  de  l'équateur,  elles  porteront  sur  les  nouveaux  paral- 
lèles où  elles  passent ,  la  vitesse  de  rotation  qu'elles  avaient  d'a- 
bord ;  elles  resteront ,  par  conséquent ,  en  arrière  par  rapport  aux 
autres  molécules  situées  depuis  longtemps  sur  ces  parallèles.  La 
lenteur  de  leur  mouvement  sera  d'autant  plus  sensible ,  qu'elles 
s'approcheront  davantage  de  l'équateur  où  la  vitesse  de  rotation 
est  plus  grande.  Les  corps  terrestres  situés  sur  ces  parallèles,  ren- 
contrant ces  molécules,  les  choqueront  avec  tout  leur  excès  de 
vitesse.  Il  en  sera  de  même  d'un  spectateur  qui  participera  à  ce 
même  mouvement;  mais  comme  il  se  croira  immobile,  il  suppo- 
sera que  ce  sont  les  particules  d'air  qui  le  choquent  en  sens  con- 
traire, d'orient  en  occident:  il  aura,  par  conséquent,  la  sensation 
d'un  vent  d'est,  effet  conforme  à  celui  que  produisent  les  vents 
alizés. 

405.  Ce  serait  le  contraire  si  l'on  pouvait  s'élever  dans  les  ré- 
gions supérieures  de  l'atmosphère  :  les  particules  d'air  qui  refluent 
de  l'équateur  vers  les  pôles ,  y  portant  leur  excès  de  vitesse,  doi- 
vent y  produire  un  vent  d'ouest  réel ,  que  l'on  pourrait  appeler  le 
contrera fizé,  et  qui ^  peut-être,  deviendrait  sensible  jusque  dans 
les  régions  inférieures ,  si  l'on  s'attachait  à  l'observer.  Les  mêmes 
particules  transportent  aussi  l'excès  de  chaleur  que  leur  situation 
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primitive  sous  Téquateur  leur  avait  donnée,  et  peut-être,  par 
i'eiïet  de  cette  cause ,  la  température  des  couches  supérieures  près 
des  pôles  est-elle  plus  douce  que  celle  des  couches  inférieures  qui 
avoisinent  la  surface  de  la  terre. 

Enfin ,  pour  n'omettre  aucun  des  phénomènes  physiques  qui 
paraissent  tenir  à  Taction  du  soleil  sur  notre  globe ,  j'indiquerai 
ici  un  phénomène  curieux  qui  s'observe  principalement  dans  les 
régions  des  tropiques ,  quoiqu'on  puisse  aussi  le  rendre  sensible 
dans  nos  climats ,  par  de  longues  suites  d'observations  faites  avec  * 
soin.  Ce  phénomène  consiste  en  ce  que,  tous  les  jours,  le  mercure 
du  baromètre  monte  graduellement ,  et  ensuite  s'abaisse  suivant 
des  périodes  déterminées,  et  d'autant  plus  constantes,  ou,  du 
moins,  d'autant  plus  remarquables,  qu'il  éprouve  d'ailleurs  moins 
de  variations  accidentelles.  Ces  variations  horaires  du  baromètre 
s'exécutent  dans  l'intervalle  d'un  jour  solaire.  Elles  paraissent 
avoir  un  rapport  marqué  avec  l'angle  horaire  du  soleil;  mais  leur 
étendue  et  l'époque  de  leurs  maximum  et  minimum  ne  sont  pas  les 
mêmes  en  différents  lieux.  Cet  effet  tient- il  aux  vents  plus  ou 
moins  réguliers  que  la  présence  du  soleil  excite  ordinairement  à 
certaines  heures ,  et  qui  font  monter  ou  baisser  le  baromètre ,  sui- 
vant qu'ils  apportent  de  l'air  plus  froid  ou  plus  chaud,  plus  lourd 
ou  plus  léger?  Tient- il  à  quelque  cause  attractive ,  comme  le  flux 
et  le  reflux  de  la  mer?  Cest  ce  que  l'on  n'est  pas  encore  en  état  de 
décider. 
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CHAPITRE  XVIII. 

De  rhjpothèse  du  mouvement  annuel  de  lu  terre. 

404.  Jusqif  ici  nous  avons  supposé  la  terre  immobile  dans  l'es- 
pace, et  le  soleil  en  mouvemenl  sur  le  plan  de  l'équateur;  mais  il 
se  pourrait  que  ce  ne  fût  qu'une  apparence  >  et  que  le  soleil  fût 

.  réellement  immobile,  la  terre  étant  en  mouvement.  Alors  elle  exé- 
cuterait autour  de  lui  tous  les  mouvements  qu*il  semblerait  faire 
autour  d'elle  en  sens  contraire.  La  révolution  annuelle  de  la  terre 

,  se  ferait  dans  une  ellipse  dont  le  soleil  serait  un  des  foyers ,  et  tout 
ce  que  nous  avons  dit  de  l'ellipse  solaire  devrait  s'entendre  de 
Teiripse  terrestre. 

Non-seulement  cette  disposition  est  possible,  mais  l'analogie  la 
rend  extrêmement  probable  ;  car  on  verra  plus  tard  que  toutes  les 
planètes  et  les  comètes  se  meuvent  ainsi  autour  du  soleil.  Comme 
les  preuves  de  cette  vérité  s'offriront  successivement,  je  vais, 
pour  qu'on  les  saisisse  mieux  et  qu'on  en  suive  bien  la  liaison, 
présenter  sous  ce  point  de  vue  les  phénomènes  du  mouvement 
annuel ,  ainsi  que  je  l'ai  déjà  fait  pour  le  mouvement  diurne. 

405.  Concevons  donc  que  la  terre  ait  un  double  mouvement  : 
de  rotation  sur  elle-même ,  et  de  révolution  autour  du  soleil. 

L'axe  de  rotation  de  la  terre,  qui  est  perpendiculaire  à  Téquateur 
terrestre,  reste,  à  ti'ès-peu  près ,  parallèle  à  lui-même  dans  chaque 
révolution;  car  les  changements  que  la'nutation  et  les  attractions 
des  planètes  produisent  dans  l'inclinaison  de  l'équateur  sur  l'éclip- 
tique  ne  s'élèvent  qu'à  quelques  secondes  dans  Fintervalle  d'une 
année.  La  terre  pai*courra  ainsi  son  ellipse  en  décrivant  autour  du 
soleil  des  aires  proportionnelles  aux  temps. 

•  406.  Ce  double  mouvement  composé  de  rotation  et  de  révolu- 
tion n'a  rien  en  soi  d'impossible  ni  de  contraire  aux  lois  de  la  mé- 
«lanique.  Les  toupies  qui  servent  de  jouet  aux  enfants  nous  en 
offrent  l'image.  Leur  mouvement  est  produit  et  entretenu  par  des 
impulsions  latérales  qui  les  font,  en  même  temps,  tourner  sur 
elles-mêmes,  et  décrire  ,  par  leur  pointe ,  des  courbes  très- varices 


PHYSIQUE.  599 

En  effet,  on  démontre  en  mécanique  qu'un  mouvement  pareil 
peut  résulter  d'une  seule  impulsion  latérale  {*)  ;  et  ceci  s'applique 
à  la  fois  à  la  toupie  et  à  la  terre,  avec  cette  différence,  que  la  terre, 
ne  paraissant  éprouver  dans  l'espace  audune  résistance,  n'a  pas 
besoin  que  son  mouvement  soit  renouvelé  et  entretenu  ;  au  lieu 
que  celui  de  la  toupie  diminue  sans  cesse ,  à  cause  du  frottement 
de  la  pointe  et  de  la  résistance  de  l'air. 

407.  Pour  montrer  comment  les  explications  des  phénomènes 
doivent  se  transformer  dans  cette  hypothèse ,  je  vais  l'appliquer  à 
la  différence  et  à  l'inégalité  des  saisons. 

Quand  nous  supposons  la  terre  immobile ,  c'est  le  soleil  qui ,  en 
s'élevant  ou  s'abaissant  d'un  tropique  à  l'autre,  produit  la  diffé- 
rence des  saisons.  Si  nous  mettons  la  terre  en  mouvement,  c'est 
elle  qui  vient  se  présenter  au  soleil  sous  différents  aspects,  dans 
les  différentes  parties  de  son  orbite. 

Au  solstice  d'été,  vers  le  22  juin,  la  terre  est  à  sa  plus  grande 
distance  du  soleil ,  ou  à  son  aphélie  :  alors  sa  position  est  telle  que 
la  représente  \difig.  67.  Le  soleil  donne  à  plomb  sur  le  tropique 
boréal  Tr  ;  le  pôle  boréal  est  entièrement  éclairé  :  c'est  l'été  des 
peuples  septentrionaux. 

Au  solstice  d'hiver ,  vers  le  22  décembre,  la  terre  a  pris  une 

« 

position  directement  contraire  [\oyeifig,  68).  Elle  est  à  sa  plus 
petite  distance  du  soleil ,  ou  à  son  périhélie.  Les  rayons  de  cet 
astre  tombent  a  plomb  sur  le  tropique  austral ,  désigné  par  T'r', 
et  le  pôle  austral  est  entièrement  éclairé  :  c'est  l'hiver  pour  les 
peuples  du  Nord,  l'été  pour  ceux  du  Midi. 

Entre  ces  positions  contraires,  il  en  est  deux  aussi  opposées,  et 
dans  lesquelles  le  plan  de  l'équateur  terrestre  passe  par  le  centre 
du  soleil  :  ce  sont  les  instants  de  l'équinoxe ,  qui  arrivent  vers 
le  24  septembre  et  le  21  mars. 

Ce  peu  de  mots  sufïlt  pour  montrer  comment  les  explications 
données  précédemment  d'après  les  observations  s'adaptent  au 
mouvement  de  la  terre. 


(*)  Mécaniifue  céleste,  toipc  1**",  page  84- 
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CHAPITRE  XIX. 

De  la  précession  des  équinoxes,  considérée  comme 
V effet  du  déplacement  de  Véquateur  terrestre.    • 

408.  On  vient  de  voir  que  le  mouvement  annuel  du  soleil,  dans 
récliptique ,  peut  fort  bien  se  représenter  par  un  mouvement  réel 
de  la  terre  en  sens  contraire.  Il  en  est  de  même  de  la  précession 
des  équinoxes,  et  de  ces  petits  déplacements  des  étoiles,  que  nous 
avons  nommés  natation.  En  général,  on  sent  qu'il  en  doit  être 
ainsi  de  tous  les  mouvements  généraux  qui  semblent  affecter  tous 
les  astres  :  il  n'y  a  pas  plus  de  raison  pour  les  attribuer  à  tous  les 
astres ,  qu'à  la  terre  seule ,  en  sens  contraire.  Même  si  nous  n'étions 
pas  prévenus  par  une  habitude  involontaire  de  nous  supposer 
immobiles^  on  pourrait  dire  que  l'idée  qui  attribue  ces  mouve- 
ments à  la  terre  est  infiniment  plus  simple  que  celle  qui  les  im- 
prime à  tous  les  astres.  Mais  ce  n'est  pas  par  de  simples  aperçus 
que  l'on  peut  se  décider  en  pareille  matière  ;  c'est  en  entrant  dans 
les  détails,  et  les  employant  à  faire  l'épreuve  de  nos  conjectures. 
Voyons  si  les  phénomènes  de  la  précession  peuvent  se  représenter 
dans  les  deux  hypothèses ,  et  examinons  dans  laquelle  ils  le  sont 
avec  plus  de  simplicité. 

409.  La^^.  69  est  tracée  en  considérant  le  mouvement  annuel 
du  soleil  comme  apparent,  et  celui  de  la  terre  comme  réel.  Dans 
cette  supposition ,  S  désigne  le  centre  du  soleil,  el  T  la  terre,  décri- 
vant autour  de  lui  son  orbite  propre,  qui  est  figurée  circulaire, 
pour  plus  de  simplicité.  Autour  du  point  S,  avec  un  rayon,  dont 
la  grandeur  est  comme  infinie  comparativement  aux  dimensions 
de  cette  orbite,  on  a  décrit,  dans  le  même  plan,  un  cercle  repré- 
sentant le  grand  cercle  écliptique  de  la  sphère  céleste,  et,  sur  son 
contour,  on  a  marqué  douze  divisions  qui  comprennent  autant 
d'arcs  de  3o"  sexagésimaux.  Elles  désignent  les  points  de  la  sphère 
céleste  sur  lesquels  le  soleil ,  vu  de  la  terre,  se  projette  au  moment 
où  il  parait  entrer  dans  chaque  signe  zodiacal,  à  l'époque  consi- 
dérée. C'est  pourquoi  on  y  a  inscrit  les  caractères  conventionnels 
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de  ces  signes.  Dans  cet  état  de  choses ,  la  terre  T  voit  toujours  le 
soleil  au  point  de  Técliptique  céleste  qui  est  diamétralement  op- 
posé à  celui  où  elle  se  trouve  sur  son  orbite  propre;  et  Ton  a 
mai'qué  ceux-ci  des  mêmes  caractères  affectés  d'un  indice  supé- 
rieur ^  pour  rappeler  cette  opposition  sans  les  confondre.  Par  une  • 
conséquence  optique  évidente,  le  soleil  voit  toujours  la  terre  au 
point  de  Fécliptique  célesfç,  qui  est  diamétralement  opposé  à  celui 
où  elle  le  projette.  Ainsi ,  en  définissant  ses  positions  réelles  et 
successives  par  le  signe  zodiacal  qui  désigne  ses  ];psitiohs  appa- 
rentes vues  de  cet  astre,  on  devra  dire  :  Lorsque  la  terre  est  dans 
le  signe  du  Bélier ,  elle  voit  le  soleil  dans  la  Balance.  Lorsqu'elle  «st 
dans  le  Taureau ,  elle  le  voit  dans  le  Scorpion  ;  et  ainsi  de  suite. 
Tandis  qu'elle  se  meut  suivant  Tordre  des  signes ,  le  soleil  paraît  se 
mouvoir  à  ro]iposé  de  Torbite  et  dans  le  même  sens. 

Je  vais  montrer  présentement  comment  la  précession  des  équi- 
noxes  peut  s'expliquer,  dans  cette  hypothèse,  sans  mettre  en 
mouvement  toute  la  sphère  céleste. 

410.  Soit  Tï'tt'yfig.  70,  l'orbite  annuelle  et  elliptique  de  la 
terre,  dont  le  soleil  occupe  un  des  foyers;  soient  ETQ  le  plan  de 
réquateur ,  TP  l'axe  du  pôle  qui  lui  est  perpendiculaire  :  Téquinoxe 
arrivera  lorsque  la  ligne  TQ,  intersection  de  l'équateur  et  de 
Tccliptiqûe ,  passera  par  le  centre  du  soleil  ;  car  alors  cet  astre  se 
trouvera  danj  le  plan  ETQ  de  l'équateur. 

En  supposant  que  l'équateur  reste  parallèle  à  lui-même  dans 
chaque  révolution,  il  y  aura  deux  positions  opposées  dans  Torbite, 
T  et  r,  qui  donneront  chacune  un  équinoxe  :  l'un  du  printemps , 
qui  arrive  vers  le  21  mars;  l'autre  d'automne,  qui  arrive  vers  le 
24  dé  septembre,  dans  notre  calendrier  grégorien,  maintenu  en 
coïncidence  avec  les  phases  solaires  par  l'intercalation.  Le  passage 
de  la  terre  par  ces  points  ne  partage  donc  pas  l'année  en  deux 
portioiis  égales.  Cela  tient  à  la  nature  du  mouvement  elliptique 
et  à  la  position  actuelle  du  périhélie ,  comme  on  l'a  vu  dans  la 
page  468.  En  partant  des  valeurs  données  alors,  on  trouve  qu'en 
ce  moment  la  teri:e  emploie  i86^47'72  pour  aller  de  l'équinoxe 
du  printemps  à  celui  d'automne,  et  seulement  i78'',77o64  pour 
revenir  de  l'équinoxe  d'automne  «V  l'équinoxe  du  printemps. 
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Si  la  trace  TQ  restait  constamment  parallèle  à  elle-même ,  l'é- 
quinoxe  arriverait  toujours  dans  les  mêmes  points.  Mais  pendant 
que  la  terre  se  meut  dans  le  sens  TO,  cette  trace  elle-même  a  un 
petit  mouvement;  et  lorsque  la  terre  est  revenue  en  T',  elle  ne  se 

.  trouve  plus  dirigée  suivant  TS'  parallèle  à  TS,  mais  suivant  T'Q', 
quffait,  avecT'S',  un  petit  angle  S'T'Q',  égala  i54'%63.  Alors 
la  trace  T'Q'  rencontre  le  soleil  avant  que  la  terre  soit  revenue  en 
T  ;  l'équinoxe  arrive  plus  tôt  qu'il  ne  devrait  sans  cette  circon- 

'  stance  :  c'estt^n  cela  que  consiste  \&  précession  des  éqmnoxes. 
La  trace  T'Q'  prolongée  parait  répondre  eut'  sur  l'écliptiqae. 
EUe  semble  donc  reculer  chaque  année  de  la  quantité  tt'j  contre 
Tordre  des  signes ,  c^est -à-dire  en  sens  contraire  du  mouvement 
annuel  de  la  terre.  On  dit ,  par  cette  raison ,  que  le  mouvement  des 
équinoxes  est  rétrograde. 

Pour  compléter  ce  qui  concerne  les  mouvements  de  Téquateur 
terrestre ,  on  a  aussi  représenté  dans  la  figure  le  cercle  parallèle  à 
récliptique,  que  décrit  le  pôle  moyen  de  Téquateur  en  vertu  du 
mouvement  de  précession ,  et  la  petite  ellipse  de  natation  sur  la- 
quelle oscille  le  pôle  apparent,  suivant  les  lois  que  nous  avoos 
expliquées  dans  le  chapitre  VIII. 
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CHAPITRE  XX. 

Utilité  de  la  théorie  du  soleil  et  des  mouvements  de 
Péquateur,  de  Vécliptique,  etxles  équinoxes^  dans 
les  recherches  de  chronologie  et  d* antiquité  (*). 

411.  Les  résultats  auxquels  nous  sommes  parvenus  dans  ce 
livre  n'intéressent  pas  seulement  l'astronomie  :  leur  connaissance 
peut  être  utile  dans  l'histoire  pour  déterminer  les  'dates  d'anciens 
documents 9  sur  lesquels  on  tronve^it  des  nombres  ou  des  sym- 
boles  figurés,  se  rapportant  au  passage  du  soleil  par  les  équinoxes 
ou  par  les  solstices,  à  certains  jours  d'un  calendrier  dont  la  con~ 
(;ordance  avec  le  nôtre  serait  connu.  On  peut  s'en  servir  encore 
pour  assigner  l'époque  présumable  d'anciennes  traditions  que  les 
écrivains  des  siècles  passés  nous  auraient  transmises ,  et  dans  les- 
quelles on  aurait  indiqué  la  position  que  certaines  étoiles  ou  certains 
groupes  stellaîres,  de  dénomination  connue,  occupaient  alors  au- 
tour du  pôle  apparent  de  la  sphère  céleste  ;  dans  quel  ordre  relatif, 
et  dans  quelles  phases  de  Tannée  solaire,  ils  se  levaient  ou  se 
couchaient  sur  l'horizon  d'un  lieu  défini.  En  effet,  ces  diverses 
particularités  de  Taspect  du  ciel,  ayant  progressivement  changé 


C^)  Depuis  Pépoque  où  ce  chapitre  fut  rédigé,  pour  Pédition  précédente, 
rintcrprétation  des  caractères  hiéroglyphiques  appliquée  à  Tétude  des  monu- 
ments publics  de  TÉgypte  a  donné  lieu  d'attribuer  des  significations  moins 
incertaines,  et  des  dates  moins  douteuses  aux  tableaux  astronomiques  qu'on 
avait  trouvés  sculptés  sur  plusieurs  d'entre  eux.  11  est  parfaitement  établi 
aujourd'hui  que  tous  ceux  qui  présentent  un  zodiaque  grec  complet, 
exprime  par  ses  douze  figures  conventionnelles  j  ont  été  exécutés  sous  la 
domination  romaine,  conséquumment  avec  la  connaissance  de  ce  zodiaque 
et  des  lois  du  ciel ,  établies  dans  Pouvrage  de  Ptolémée.  Cela  n'exclut  pas , 
toutefois ,  l'adaptation  que  Ton  peut  avoir  alors  pour  but  d^en  faire  aux 
idées  ou  aux  événements  qui  furent  propres  à  TÉgypte,  soit  dans  ce  temps, 
soit  dans  des  temps  pins  anciens.  Je  n''ai  pas  dû  parler,  dans  ma  nouvelle 
rédaction,  des  conjectures  que  l'on  a  pu  émettre  sur  ce  sujet,  et  je  me  suis 
borne  à  présenter  des  applications  astronomiques  de  la  précession,  qui  soient 
tout  à  fait  iocontcstabics. 


6o4  ASTRONOMIK 

depuis  les  anciens  temps  jusqu'au  nôtre,  suivant  une  marche 
réglée  dont  nous  savons  les  lois,  nous  pouvons  retrouver,  parle 
calcul  y  les  époques  antérieures  où  elles  ont  dû  être  telles  qu'on 
nous  les  décrit  ;  sous  ce  rapport ,  tous  les  mouvements  séculaires 
qui  affectent  les  positions  apparentes  des  astres  peuvent  être 
considérés  comme  de  grandes  mesures  chronologiques,  communes 
à  tous  les  peuples  et  à  tous  les  âges  du  monde.  La  plupart  de  ces 
inégalités  ont  été  découvertes  et  calculées  depuis  trop  peu  de 
teipps  pour  que  Ton  ait  pu  encore  en  faire  beaucoup  d'appli- 
cations. Le  phénomène  de  la  précession  était  presque  le  seul  qui 
fût  assez  coqnu  pour  que  l'o^j  songeât  à  l'employer  dans  des  re- 
cherches d'érudition ,  et  son  application  comme  élément  de  cri- 
tique est  même  toute  moderne.  Newton,  Fréret,  Bailly,  en  ont  fait  un 
grand  usage  pour  établir  ou  justifier  des  systèmes  chronologiques 
par  lesquels  ils  ont  entrepris  de  renionter  jusqu'aux  plus  hautes 
époques  de  l'antiquité.  Mais  le  vague  des  traditions  qui  servaient 
de  base  à  leurs  calculs ,  la  difficulté  d'en  fixer  exactement  le  sens, 
ainsi  que  l'identification  avec  le  ciel ,  et  leur  flexibilité  à  fournir 
les  conséquences  les  plus  diverses,  ont  fait  reconnaître,  pour 
trop  téméraires ,  ces  systèmes  d'interprétation  que  les  découvertes 
de  monuments  réels  ont  depuis  matériellement  infirmées  et  dé- 
menties. La  critique  s'est  alors  éloignée  de  ces  voies  périlleuses, 
et,  par  un  excès  contraire,  elle  semble  y  attacher  aujourd'hui  une 
réprobation  qui  serait  trop  générale  et  trop  absolue.  Car,  les 
anciens  peuples,  surtout  les  Orientaux,  paraissant  s'être  plu  à 
exprimer  fréquemment  leurs  idées  sous  des  formes  symboliques, 
on  se  priverait ,  en  méconnaissant  ce  fait ,.  de  données  qui  pour- 
raient devenir  très-utiles  et  très- précieuses ,  si  on  les  employait 
^vec  prudence  et  jugement.  Je  me  borne  à  indiquer  ces  appli- 
cations, qui  sortiraient  du  plan  de  mon  ouvrage ,  et  je  ne  m'atta- 
cherai, dans  ce  qui  va  suivre,  qu'à  des  questions  purement  astro 
nomiq.ues,  susceptibles  d'être  immédiatement  résolues  par  !<' 
calcul. 

412.  La  première  que  je  considérerai  aura  pour  but  1  appré- 
ciation du  catalogue  d'étoiles  qui  est  consigné  dans  l'ouvrage  de 
Ptolémée,  et  qu'il  présente  comme  établi  sur  ses  propres  obscr- 
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valions.  Les  positions  y  sont  exprimées  en  coordonnées  écKptiques, 
rapportées  à  Tépoque  de  Favénement  du  premier  Antonin,  date 
égyptienne,  ce  qui,  dans  le  calendrier  julien  intercalé,  coïncide  avec 
le  20  juillet  de  Taniiée  de  Tère  chrétienne  +137.  Hipparque 
'  avait  construit  antérieurement  un  catalogue  pareil ,  aujourd'hui 
perdu;  et  Delarobre  a  soupçonné,  non  sans  vraiseniblance ,  que 
Ptolémée  en  a  déduit  le  sien  par  simple  transport,  en  ajoutant  à 
toutes  les  longitudes  l'arc  de  précession  compris  entre  les  deux 
époques,  et  laissant  les  latitudes  constantes.  Or  Ptolémée  attri- 
buait à  la  précession  une  valeur  trop  faible,  seulement  de  36'^  sexa- 
gésimales par  année  ;  tandis  que,  d'après  la  théorie,  elle  devait  être, 
versées  époques,  i53'^223?.  décimales ,  comme  on  l'a  vu  page  1 27  ; 
ce  qui,  étant  multiplié  par  0,324»  produit,  en  division  sexagé- 
simale, 49'\644*  Cette  omission  de  1 3^^,644  ^^^^  ^'^^^  de  pré- 
cession annuel   devait  donc  rendre  toutes  les  longitudes  transe- 
portées  ,  plus  faibles  que  l'observation  ne  les  aurait  présentées  à 
l'époque  finale.  En  effet,  on  les  trouve  telles  par  la  théorie,  et 
l'erreur  qui  les  affecte  est  trop  grande,  comme  trop  générale, 
pour  ne  pas  donner  beaucoup  de  probabilité  au  soupçon  que 
Delambre  avait  conçu. 

415.  La  preuve  de  ce  fait  se  tire  des  formules  établies  page  23 1, 
pour  transporter  les  coordonnées  écliptiques  d'une  époque  à  une 
autre ,  séparée  de  celle-là  par  un  nombre  quelconque  -h  f  d'années 
juliennes  jnoyennes.  Dans  les  fig.   10  et  11   qui  nous  servaient 
alors  de  typc^  Tépoque  fondamentale  d'où  t  se  compte  était  1750. 
Remplaçons-la  ici  par  l'année  1800,  pour  laquelle  nous  avons 
définitivement  évalué  ei!  nombres  tous  les  éléments  de  la  pré- 
cession. Alors  l'intervalle  de  temps  t  étant  donné  avec  son  signe 
propre ,  on  calculera  d'abord  les  constantes  /i  et  L ,  dont  la  pre- 
mière exprimera  l'angle  E'  NE ,  formé  par  l'écliptique  de  1800  -|-  / 
avec  celui  de  1800  maintenu  fixe,  et  la  seconde  l'arc  TN,  distance 
de  l'origine  T  au  nœud  le  plus  proche  de  ces  deux  plans.  Ce  sera 
une  application  des  formules  finies,  établies  page  173,  ou  des 
expressions  de  la  page  337  ^^^  ^^^^  ^^^  équivalentes.  On  calculera 
ensuite  l'arc  ^|^'  qui  représente  la  rétrogradation  apparente  du 
point  équinoxial ,  après  le  temps  -h  t,  sur  l'écliptique  mobile;  et 
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Ton  verra  tout  à  Theure  que,  pour  l'application  ici  projetée,  on 
Tobtiendra  avec  une  exactitude  très-suffîsante  par  Ve&pression 
comprenant  les  deux  premières  puissances  de  /  qui  a  été  établie 
page  337.  Ces  préparations  étant  faites ,  soient  /  et  X,  les  deux 
coordonnées  écliptiques  d^une  étoile  en  1800,/'',  \"  les  coordon- 
nées analogues  pour  1800  <|r  /.  Si  Tétoile  est  restée  fixe  sur  h 
sphère  céleste,  ou  si  on  la  ramène  à  cette  condition  en  tenaot 
compte  de  son  mouvement  ^propre,  comme  je  le  dirai  toat  à 
rheure ,  l"  et  Y  seront  données  théoriquement  par  les  expressions, 
soit  rigoureuses ,  soit  approximatives,  de  la  page  23 1.  Ainsi,  en 
comparant  leurs. valeurs  à  celles  que  leur  assigne  le  catalogue  que 
Ton  veut  éprouver,  on  pourra  juger  de  sa  fidélité  dans  les  limites 
d^exactitude  que  comportent  les  formules  théoriques  à  Tépoque 
distante  où  on.  les  transporte.  Pour  simphfier  l'épreuve ,  je  la 
bornerai  aux  longitudes /'^  et  je  la  faciliterai  encore  en  ne  l'appli- 
quant qu'à  des  étoiles  assez  i  peu  écartées  de  Técliptique  de  1800, 
pour  qu'il  suffise  de  comprendre ,  dans  leur  évaluation ,  le  tenne 
qui  contient  la  première  puissance  de  tang  X.  On  aura  alors 

r  =  /-+.,p'  — /2Cos{/+L)tangX        et        r=:X-h/isin(/-r  L). 

La  date  du  c^^talogue  de  Ptolémée,  exprimée  en  années  juliennes, 
est  très-approxiraativement  -\-  i37,5.  La  valeur  de  r,  coropléede 
1800,  qui  s'y  rapporte,  sera  donc,  par  différence  , 

tz=: — 18004-137,6  =  —  1662,5. 

Avec  cette  valeur  de  f,  les  formules  citées  donnent,  en  mesures 
sexagésimales , 

«  =  --oOi3'28",oo4;       L=-t-3«32'39",66; 

,},'  =  — 23»7' 23^5. 

Les  valeurs  de  n  et  de  L  montrent  que  la  situation  de  TaDcienne 
écliptique  NE',  relativement  à  celle  de  1800^  c«t  telle  que  la  re- 
présente la  ^g  1 1 ,  supposé  qu'on  y  marque  l'époque  fondamen- 
tale par  i8oo,  au  lieu  de  1760  qu'on  avait  écrit. 

414.  Il  ne  reste  plus  qu'à  se  donner  les  valeui's  de  /  ou  de  >  pou'' 
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en  déduire/"  et  VM'extrairai  ces  valeurs  d'un  catalogue  très-étendu, 
inséré  dans  la  Connaissance  des  Temps  pour  l'année  1804.  Il  con- 
tient les  coordonnées  écliptiques  de  600  étoiles  conclues  de  leurs 
coordonnées  équatoriales  pour  cette  année  1800  même,  que  nous 
prenons  ici  pour  origine  du  temps.  Mais  avant  d'en  faire  usage ,  il 
faut  prévenir  une  objection  qui  se  présente  avec  évidence. 

415.  Nous  voulons  apprécier  l'exactitude  du  catalogue  de  Pto- 
lémée  en  comparant  ses  indications  à  celles  de  nos  formules  théo- 
riques, dont  les  éléments  ne  sont  évalués  qu'en  tenant  compte  des 
deux  premières  puissances  du  temps  t.  Or  peut-on  légitimement 
étendre  leur  application  jusqu'à  une  si  grande  distance  de  l'é- 
poque d'où  elles  partent?  Si  l'on  n'établit  pas  d'abord  ce  point  de 
fait,  les  différences  que  l'on  pourra  trouver  entre  les  résultats  du 
calcul  et  ceux  du  catalogue ,  présenteront  un  sujet  de  doute.  Car 
on  ne  saura  pas  si  c'est  aux  formules  ou  au  catalogue  que  l'on  doit 
les  imputer.  Heureusement  nous  avons  un  moyen  très-sûr  de 
décider  cette  alternative. 

4 16.  Ptolémée  nous  a  conservé  trois  longitudes  d'étoiles  obser- 
vées par  Hipparque  à  des  époques  diverses.  Ces  époques  sont  da- 
tées en  années  de  la  période  calippique ,  dont  la  concordance  avec 
le  calendrier  julien  est  bien  constatée ,  de  sorte  qu'on  peut  les 
convertir  en  dates  juliennes  sans  incertitude.  Je  donnerai ,  dans 
le  volume  suivant ,  les  éléments  de  cette  conversion  quand  je  trai- 
terai des  périodes  chronologiques  les  plus  usitées.  Ici ,  je  me  bor- 
n'erai  à  rapporter  les  dates  originales  avec  les  intervalles  de  temps  t 
qui  en  résultent  pour  chacune  des  observations ,  sans  chercher  à 
tenir  compte  des  fractions  d'années  qui  ne  peuvent  avoir  qu'une 
importance  négligeable  comparativement  à  leurs  erreurs.  Tel  est 
l'objet  du  tableau  suivant  : 


/ 
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DÉSIGNATION 

des 

étoiles  observées 

pAr 

Ilipparque. 


a  Vierge  (TÉpi). 

a  Vierge 

aLioD(RéguIus). 


DATE 

des  obserTatlons 

en  années 

de  la  période 

callpplqne. 


3®pép.,année32 
3®pcr.,année43 
3®pér.,aanée5o 


LEUR  DlSTk 

à 

l'ann.  1800, 
eiprimée 
en  années 

LONGITUDES 

observées. 

juliennes. 

t 

l" 

-1945 

0  f 
173.30 

-1934 

174.45 

-1927 

119.50 

INDICATION 

des  passages  ^e  l'AIsueiKe 
où  ces  observations  sont  rtpportMi 


LiT.III,  chap.  II,  p.  i56,éd.deHii 

Id.  Id. 

Li?.  VII ,  chap.  Il ,  p.  12. 


Pour  comparer  ces  observations  à  nos  formules  théoriques,  j'ai 
d^aboril  calculé ,  par  celles-ci ,  les  éléments  de  la  .précession  pour 
chacune  des  valeurs  de  /  qui  y  correspondent,  et  j'ai  trouvé  les 
résultats  suivants  : 


DISTANCE 

• 

à  Tannée  1800. 
t 

n 

• 

L 

• 

r 

-   1945 

,     0.15.47,93 

-+-  2.52.55 

0  /  t, 
—  27.  2.  9,3 

-  «9^4 

^^;o;i5.4a,46 

-t-  2.54.28 

-  26,53.  1,3 

-   «927    . 

—  0.15.38,98 

• 

-4-  2.55.27 

—  26.47*12,5 

Dans  un  Mémoire  sur  la  constante  principale  de  la  précession, 
publié  à  Pétersbourg,  en  184^,  M.  Otto  Struve  a  consigné  les 
valents  qu'il  a  obtenues  pour  les  mouvements  propres  d'un  grand 
nombre  d'étoiles,  en  comparant  le  catalogue  de  Bradiey  pour  1 755» 
à  celui  de  Dorpat  pour  i83o,  publié  par  M.  Argelander.  Rela- 
tivement à  l'Épi ,  les  quantités  qu'il  trouve  sont  trop  petites  pour 
qu'il  me  semble  possible  d'en  répondre;  et  conséquemment,  j'ai 
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considéré  cette  étoile  comipe  étant  demeurée  fixe  sur  la  sphère  cé- 
leste* Quant  à  Régulus ,  le  mouvement  de  déclinaison  trouvé  par 
M.  Struve  est  encore  plus  petit ,  et  je  le  négligerai  par  le  même 
motif.  Mais  le  mouvement  propre  <f  ascension  droite  serait  de 
—  i7",69  en  70  ans,  ce  qui  produirait  —  486^,98  en  1927  ans, 
si  on  le  suppose  uniforme.  Son  sens  négatif  diminuant  Tascension 
droite  à  mesure  que  le  temps  augmente ,  le  Régulus  d'Hipparque, 
s'il  était  resté  fixe,  aurait  une  ascension  droite  plus  forte  de  486'% 98 
que  le  Régulus  réel  de  1800.  On  obtiendra  donc  très- approxima- 
tivement ses  coordonnées  équatoriales  pour  cette  dernière  époque, 
si  Ton  ajoute  cette  quantité  à  l'ascension  droite  qu'avait,  en  1800, 
le  R^[ulus  visible,  et  lui  appliquant  une  déclinaison  égale.  C'est 
ce  que  j'ai  fait ,  et,  par  conversion ,  j'en  ai  déduit  les  coordonnées 
écliptiques  du  Régulus  d'Hipparque ,  telles  qu'elles  auraient  âà 
être  en  1800 ,  s'il  ne  s'était  pas  déplacé  alors';  il  ne  m'est  plus  resté 
qu'à  calculer  les  valeurs  théoriques  de  /^,  aux  trois  époques  des 
observations  d'HippaVque^  d'après  les  valeurs  correspondantes  de 
/  et  de  X  en  1800 ,  propres  aux  deux  étoiles  demeurées  fixes.  De 
là  est  résulté  le  tableau  suivant  qui  se  comprendra  sans  autre 
explication  >: 


r. 
es 


LON6ITDD1B 
en  1800. 


201.  3.  0,00 
201.  3.  0,00 
147*10.19,65 


BISTAIfCK 

de 

, 

robserv. 

LATITUDE 

en  1800. 

& 

Tannée 
1800, 

exprlm. 

en 

Jl 

années 

Jalienn. 

0     /     tr 
—2.   2.20 

-'945 

—2.   2.20 

-1934 

+o.3o.i3 

—1927 

TBKMB  ADDITIF 


—n  oo8(L+,')  tangA 


o.o.3o,o 
o.o.3o,7 
0.0.  7,1 


KtoUCTION 

de  transport 
applicable 

* 

la  longitode 

de  1800. 


.  /.3rf' 


.27 
>26.53,  i 
■26.47.20 


LONGITUDE 

irépoque  de  Tobserrat, 
dUlpparqoe. 


Selon 
la  théorie. 

r 


174*  i*?a 
i74*io.3o 

120.23.   0 


Selonl'AI- 
mageste . 


o      f 
173.30 

174.45 

119.50 


BXCftS 

'relatif 

de 

la  longitude 

*  calculée 

par 
la  théorie. 


-K).3l.22 
—0.34.30 
-f-0.33.  O 


La  dernière  colonne  de  ce  tableau  manifeste  évidemment  deux 
résultats  :  le  premier,  c'est  que  les  trois  observations  d'Hipparque 
ne  s'écartent  des  indications  théoriques  que  d'environ  un  demi- 


T.   IV, 


39 


6lO  ASTROICOMIE 

degré ,  soit  en  plus ,  soit  en  moins  ;  le  second ,  c*est  que ,  dans  les 
deux  observations  de  l'Épi ,  les  écarts  de  signes  contraires  se  com- 
pensent si  approximativement ,  que  leur  moyenne  offre  seulement 
un  excès  négatif  de  i'34''»  quantité  dont  il  était  impossible  de  ré- 
pondre par  les  procédés  de  détermination  employés  alors  {*).  Rien 
ne  prouve  qu'une  compensation  aussi  proche  ne  s'obtiendrait  pas 
également  pour  Régulus,  si,  au  lieu  d*nne  évaluation  unique  et 
isolée  de  sa  longitude,  Ptolémée  nous  en  avait  transmis  plusieni-s, 
dont  le  concours  aurait  pareillement  atténué  les  incertitudes  pro- 
pres. Ces  épreuves  suffisent  donc  pour  nous  assurer  que  les  appli- 
cations de  nos  formules  de  transport  peuvent  être  légitimement 
étendues  jusqu'au  temps  d'Hipparque  sans  y  être  affectées  d'une 
erreur  constante  de  quelque  valeur.  A  plus  forte' raison,  elles  de- 
vA)nt  être  encore  moins  suspectes  d'une  erreur  de  ce  genre  pour 
l'époque  du  catalogue  de  Ptolémée,  qui  est  moins  distante.  Par 
conséquent ,  si  les  positions  rapportées  dans  ce  catalogue  ont  été 
déduites  d'observations  réelles,  leur  comparaison  avec  nos  for- 
mules ne  pourra  présenter  que  des  discordances  accidentelles ,  va- 
riant de  sens  et  de  grandeur  dans  les  limites  d'incertitude  que  ces 
observations  comportaient.  Mais  l'ensemble  ne  devra  pas  se  mon- 
trer vicié  par  une  erreur  notable  qui  les  affecte  toutes  dans  un 
même  sens.  Or  c'est  précisément  ce  qui  a  lieu  ,  comme  on  va  le 
voir. 

417.  Afin  de  mettre  ce  résultat  en  évidence,  j'ai  choisi,  dans 
le  catalogue  de  Ptolémée,  i8  étoiles  réparties  sur  le  contour  de 
l'écliptique ,  assez  proches  de  ce  plan  pour  que  la  détermination 
effective  de  leurs  longitudes  n'offre  pas  de  difficultés  particulières, 
et,  qu'en  outre,  les  évaluations  correspondantes,  qui  se  déduisent 
des  formules  de  transport,  pussent  être  obtenues  avec  une  suffi- 

{*)  En  rapportant  ces  deux  observations  de  TEpi ,  Ptolémée  indique  le 
sens  présumable  d^erreur  qu'Hipparque  attribuait  à  chacune  d^elIes.  Selon 
lui ,  celle  de  Tannée  32  plaçait  rétoile  en  avant  de  Péquinoxe,  à  une  distance 
plutôt  trop  forte  que  trop  faible  ;  celle  de  Tannée  4^,  au  contraire,  la  plaçait 
à  une  distance  de  ce  même  équinoxe ,  plutôt  trop  faible  que  trop  forte.  Aintij 
au  jugement  d^Hipparque ,  la  première  donnait  la  longitude  absolue  un  peu 
trop  petite  ;  la  deuxième ,  un  peu  trop  grande.  Ce  sont  précisément  les  sens 
d'erreur  que  la  théorie  moderne  leur  assigne  dans  les  dieux  cas. 


Comparaison  des  longitudes  d'étoiles  données  par  Ptolé 

règne  du  premier  Antonin ,  date  égy 
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W  Pto/^r*titude ,  len  s^arrétant  au  terme  de  Vexpression  de  l'^  qui 

date  éovf^  facteur  la  plremière  puissance  de  tang  X.  J*ai  eu  soin 

prendre  ces  étoiles  parmi  celles  dont  les  mouvements 

nt  reconnus  assez  faibles  pour  qu'on  put  en  négliger 

>mparativement  aux  incertitudes  des  anciennes  observa- 

Tectuant  alors  le  calcul  avec  les  trois  constantes  du  trans- 

tives  à  l'époque  du  catalogue  de  Ptolémée ,  desquelles  j'ai 

_^^us  haut  les  valeurs ,  j*ai  obtenu  les  résultats  consignés  dans 

ju  P  annexé  en  regard  de  la  présente  page.  Je  n*ai  fait 

épreuve  que  ^ur  les  longitudes,  parce  que  les  changements 

^!S  des  latitudes  ne  pouvant  pas  excéder  l'angle  /i,  qui  est 

8'',  ils  se  confondraient  avec  les  erreurs  que  comportent 

rminations  absolues  de  cet  élément  dans  le  catalogue  de 


'.h 


i.a 


-^fi. 


'  En  jetant  les  yeux  sur  Favant-dernière  colonne ,  on  voit 
_  longitudes  théoriquement  calculées  excèdent  toutes,  san» 
/      exception ,  les  longitudes  correspondantes  du  catalogue.  La 
ar  moyenne  de  cet  excès  est  double  des  écarts  individuels , 
'.  variable ,  que  nous  avons  trouvés  entre  la  même  théorie  et 
I    -ârminations  plus  distantes  d'Hipparque.  On  ne  peut  donc  y 
/    ^iaître  qu'une  erreur  constante,  propre  à  toutes  les  longi- 
'      du  catalogue.  Si  on  les  en  dépouille  par  différence ,  comme 
fait  dans  la  dernière  colonne  du  tableau,  deux  seulement, 
i  18,  conservent  des  écarts  notables  de  sens  divers,  et  toutes 
-très  ne  présentent  plus  que  des  oscillations  accidentées,  de 
e  des  erreurs  que   les  déterminations   d'Hipparque   nous 
it  offertes,  étant  prises  isolément. 
?.   Ce  vice  général  du  catalogue  de  Ptolémée  devient  très- 
"^ble ,  s'il  n'a  fait  que  transporter  les  longitudes  d'Hipparque 
.K><]ue  du  premier  Antonin ,  en  leur  appliquant  la  fausse  va- 
ie  36'^  par  année ,  qu'il  attribuait  à  la  précession  mesurée  sur 
ptique.  La  plus  ancienne  observation  d'Hipparque  qu'il  nous 
lOrte  est  antérieure  à  cette  époque  de  288  ans,  la  dernière 
65  ,  comme  on  le  conclut  des  valeurs  de  /  qui  y  correspondent. 
^%£aLUt  d'indication  plus  précise ,  prenons  la  moyenne  de  ces 
ftrences,  qui  sera  274  ans.  Pour  cet  intervalle,  la  fausse  pré- 
ion  de  36"  donnera  un  arc  total  de  2°44'24">  ^^^  devra  être 
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simplement  ajouté  à  toutes  les  longitudes  primitives,  puisque  Pto- 
lémée  supposait  Técliptique  absolument  fixe.  Maintenant  voyons 
ce  que  donne  la  théorie.  La  valeur  de  >p',  pour  la  plus  ancienne 
observation  d'Hipparque,.  est  • —  27°  2' 9'', 3  ;  pour  la  plus  récente, 
—  26*47'  ï2",5;  en  moyenne,  —  26°54'4o",9.  La  valeur  analogue 
pour  l'époque  du  Catalogne  de  Ptolémçe  est  —  23°  7'  23",5.  La  dif- 
férence 3** 4^'  ^l'^À  exprime  donc  l'arc  de  précession  réel  qu'il  au- 
rait dû  ajouter  aux  longitudes  d'Hipparque,  pour  les  transporter 
à  cette  dernière  date;  et  s'il  leur  a  seulement  ajouté  2°44'^4'^» 
celles  qu'il  obtient  doivent  être  toutes  trop  faibles  de  i°2'53'',4> 
abstraction  faite  des  erreurs  dont  elles  peuvent  être  individuelle- 
ment affectées.  Nous  avons  trouvé  i°7'3o"  parles  18  étoiles  que 
nous  avons  choisies.  La  différence  o°4'  36", 6 est  bien  petite ,  com- 
parativement aux  incertitudes  individuelles  des  observations 
mêmes.  Elle  peut  résulter  d'une  imparfaite  compensation  de  leurs 
erreurs  propres,  dans  ce  petit  nombre  que  nous  avons  combiné. 
Elle  peut  tenir  aussi  à  ce  que  la  date  moyenne  du  catalogue  d'Hip- 
parque aurait  été  de  quelques  années  antérieure  aux  trois  seules 
déterminations  qui  nons  restent.de  lui,  ou  encore  à  ce  que  Pto- 
lémée  n'aurait  pas  augmenté  toutes  ses  longitudes  d'une  quantité 
rigoureusenient  constante,  et  mathématiquement  conforme  à  la 
fausse  précession  de  36",  précaution  qui  eût  été ,  en  effet ,  indis- 
pensable pour  déguiser  un  emprunt  qu'il  n'aurait  pas  voulu  avouer. 
Ainsi ,  en  résumé ,  sans  avoir  ici  une  démonstration  absolue  de  ce 
vieux  plagiat,  nous  devons  reconnaître  qu'il  est,  au  moins,  ex- 
trêmement vraisemblable.  Car ,  si  Ptolémée  avait  réellement  dé- 
terminé, par  observation,  ce  grand  nombre  de  longitudes  qu'il 
rapporte,  il  y  a  bien  peu  de  probabilité  pour  qu'on  les  tronvât  toutes 
affectées,  comme  elles  le  sont,  d'une  erreur  commune  si  considé- 
rable, et  en  même  temps  si  conforme ,  pour  le  sens  comme  pour 
la  grandeur,  à  celle  qu'il  aurait  dû  commettre  en  ne  faisant  que 
transporter  les  longitudes  d'Hipparque  par  l'application  de  la 
fausse  valeur  qu'il  attribuait  k  la  précession. 

420.  On  n'a  pas  toujours  des  éléments  de  comparaison  aussi 
précis  que  ceux  dont  nous  venons  de  faire  usage.  Par  exemple, 
on  peut  avoir  seulement  trouvé  dans  un  ancien  texte  ou  sur  un 
monument  sculpté,  l'indication  d'un  fait  astronomique,  daté  ou 
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non  daté.  Si  la  réalisation  de  ce  fait  est  théoriquement  possible ,  en 
introduisant  dans  les  formules  les  relations  astronomiques  dont  il 
dépend  ou  quUl  suppose  y  on  retrouvera ,  par  le  calcul ,  rancieti 
état  du  ciel  qui  avait  lieu  ù  Tépoque  où  il  s'est  produit,  et  Ton  re- 
trouvera aussi  cette  époque  même.  En  comparant  ces  résultats 
théoriques  au  phénomène. que  Ton  donne  pour  avoir  été  réelle- 
ment observé ,  l'accord  ou  la  discordance  montrera  si  l'indication 
historique  est  vraie  ou  fausse ,  certaine  ou  douteuse.  I*)'y  a-t-il  au- 
cun doute  sur  le  fait,  et  les  textes  qui  l'attestent  comme  observé 
sont-ils  incontestables ,  on  vérifiera  l'exactitude  de  la  date  à  la- 
quelle ils  le  placent.  Enfin ,  si  cette  date  est  précise ,  et  l'observa- 
tion digne  de  toute  confiance,  tant  pour  sa  réalité  que  pour  son 
exactitude^  on  peut,  au  moyen  de  cette  comparaison,  vérifier 
r«xactitude  des  Tables  astronomiques  modernes,  confirmer  ainsi 
la  théorie  de  l'attraction  dont  elles  dérivent,  et  connaître  jusqu'à 
quel  nombre  de  siècles,  en  avant  ou  en  arrière,  on  peut  les  étendre 
sans  crainte  d'erreur.  Je  vais  rapporter  des  exemples  de  ces  di» 
verses  applications. 

421.  Je  choisirai  pour  cela  les  observations  chinoises ,  relatives 
à  l'obliquité  de  Técliptique  et  à  la  position  des  éqwinoxes,  qui  ont 
été  discutées  et  calculées  par  Laplace  dans  la  Connaissance  des  Temps 
pour  l'année  i8i  i  ;  l'exemple  en  sera  d'autant  plus  frappant,  que  la 
réalité  de  ces  observations  a  été  révoquée  en  doute  par  quelques 
auteurs.  On  verra  par  la  discussion  suivante  qu'ils  ne  l'eussent  pas 
fait ,  s'ils  eussent  eu  les  connaissances  nécessaires  pour  sentir  et 
apprécier  la  force  des  preuves  astronomiques  que  nous  allons 
rapporter.  J'exposerai  d'abord  ces  applications  en  me  servant  des 
mêmes  formules  de  transport,  rendues  empiriquement  indé- 
finies,  dont  Laplace  a  fait  usage,  afin  que  les  résultats  auxquels 
nous  parviendrons  se  trouvent  numériquement  identiques  à  ceux 
qu'il  a  consignés  dans  son  Mémoire  et  dans  le  Système  du  monde. 
Mais  j'effectuerai  ensuite  les  mêmes  déterminations  par  les  for- 
mules approximatives  que  nous  avons  préparées,  page  337  >  ^^ 
partant  de  l'année  1800.  Cela  nous  fera  reconnaître  que  celles-ci', 
dont  le  calcul  est  beaucoup  plus  facile ,  peuvent  être  étendues 
avec  tout  autant  de  sûreté  aux  époques  les  plus  distantes,  où  l'on 
puisse  trouver  quelques  vestiges  de  résultats  astronomiques  nuroé- 
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riquement  exprimés.  Car,  même  alors,  elles  ne  s*écartent  des 
formules  de  Laplace  que  dé  quantités  très-faibles,  et  complé- 
tem^it  -négligeables  comparativement  aux  incertitudes  que  com- 
portent les  déterminations  de  ces  temps  éloignés. 

La  plus  ancienne  de  ces  observations ,  et  même  de  toutes  les 
observations  qui  ùous  soient  parvenues  sur  la  même  madère,  est 
attribuée  à  Tcheou-koung,  frère  de  Vou-vang,  empereur  delà 
Chine,  qui,  suivant  les  calculs  de  Fréret  et  du  P.  Gaubil ,  savant 
missionnaire,  vivait  iioo  ans  avant  l'ère  chrétienne.  Une  an- 
cienne tradition ,  conservée  dans  des  livres  très-anciens ,  dont 
Fautorité  passe,  chez  les  Chinois,  pour  incontestable,  rapporte 
que  Tcheou-koung  observa  la  longueur  de  Fombre,  à  midi,  au 
solstice  d*été ,  dans  la  ville  de  Lo*yang ,  avec  un  gnomon  de  8 
pieds  chinois.  Il  la   trouva  de    i   pied  5  pouces ,  c'est-à-dire 
iP,5,  carie  pied  chinais  se  divise  en  décimales.  Cette  tradition 
paraît  d'autant  plus  croyable,  que  Ton  sait  -que  les  Chinois,  par 
leur  culte  et  par  leurs  usages ,  ont  été  de  tout  temps  adonnés  à 
l'observation  des  ombres  méridiennes  des  gnomons.  On  sait,  de 
.  plus,  que  l'ancien  livre  où  l'observsTtion  de  Tcheou-koung  se 
trouve  rapportée,  est  du  petit  nombre  de  ceux  que  des  motifs 
religieux  et  politiques  firent  excepter  de  la  proscription  ,  lorsque 
l'empereur   Tsin-chi-hoang    ordonna    l'incendie    générale   des 
livres  chinois,  246  ans  avant  Père  chrétienne;   exception  qui 
donne  encore  une  nouvelle  probabilité  à  l'observation  de  Tcheon- 
koung. 

Suiva|it  une  autre  tradition  rapportée  pareillement  dans  les 
livres  chinois,  et  citée  par  le  P.  Gaubil  et  par  d'autres  savants 
missionnaires,  Tcheou-koung  avait  aussi  observé,  dans  la  ville 
de  Lo-yang ,  la  longueur  de  l'ombre  du  même  gnomon  au  solstice 
d'hût^er,  et  il  l'avait  trouvée  de  i3  pieds  chinois. 

Puisque  nous  connaissons  les  longueurs  des  ombres  méridienna 
dans  les  deux  solstices  ,  nous  pouvons  en  déduire  les  deux  dis- 
tances du  soleil  au  zénith  de  la  ville  de  Lo-yang.  La  demi-somme 
de  ces  distances  sera  la  latitude  géographique  de  cette  ville;  leur 
demi-circonfcrence  sera  l'obliquité  de  Fécliptique  qui  avait  lieu  à 
répoque  de  ces  observations. 
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CommeaçoQS  par  le  solstice  d*été.  La  longueur  de  l'ombre 
tant  de  iP,5,  et  celle  du  gnomon  de  8,  le  rayon  lumineux 
Uréme  faisait  avec  Taxe  du  gnomon ,  c*est<-à-dire  avec  la  verti- 
de,  un  angle  dont  la  tangente  trigonométrique  était  exprimée 

ir-~-;  cet  angle,  étant  évalué  par  les  Tables  de  sinus,  répond  à 

>°37'io''y77  dé  la  division  sexagésimale.  Or  ce  rayon  prolongé 
squ'au  soleil  n'aboutissait  point  à  son  centre,  mais  au  bord 
ipérieur  de  soâ  disque.  Ainsi  l'angle  io^36'io'',7  exprime  la 
stance  apparente  du  bord  supérieur  du  soleil  au  zénith;  pour 
oir  la  distance  vraie  de  ce  même  bord ,  il  faut  y  ajouter  la 
fraction  moins  la  parallaxe.  L'observateur  chinois  ne  connaissait 
l'une  ni  l'autre  de  ces  corrections  ;  le  baromètre  et  le  thermo- 
ètre  n'existaient  point  alors.  Il  faut  donc  faire  une  supposition 
r  la  pression  barométrique  et  sur  la  température.  Nous  pren-* 
ons  pour  la  première  0^,76,  et  pour  la  seconde  +25°  delà 
vision  centésimale  :  la  première  est  cellç  qui  a  lieu  ordinai- 
tnent  au  niveau  de  la  mer;  la  seconde  parait  assez  convenir  au 
mat  de  Lo-yang ,  le  jour  du  solstice.  Au  reste,  une  petite  erreur 
r  ces  éléments  n'aurait  sur  le  résultat  qu'une  influence  négli- 
able,  comparativement  aux  erreurs  que  comportent  des  obser- 
tions  de  gnomon.  Avec  ces  données  et  la  distance  zénithale  ob- 
*vée,  on  trouve  pour  la  réfraction  10'',  32  ;  pour  la  parallaxe  y 
,28;  différence,  ^"yO^'  de  plus,  le  demi-diamètre  du  soleil  à 
Lte  époque  de  l'année  était  i5'47  ^7  '  ^^  ^^^^  donc  la  distance 

r 

lithale  du  centre  ainsi  qu'il  suit: 

stance  apparente  du  bord  supérieur  du  soleil  au 

zénith  de  Lo-yang 10*37'  ^^'^11 

fraction  moins  parallaxe  '. ».  H-  9^o4 

stance  vraie ïo° 37'  i9",8i 

mi-diamètre  du  soleil ï5'47  ^7® 

- 

»tance  vraie  du  centre  du  soleil  au  zénith  de 

Lè-yang  au  solstice  d'été  . 10** 53'    7",5i 
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résultat  difISàre  seulement  de  a'5'%12  de  celui  que  donnent  les 
ombres  du  gnomon  y  observées  aux  deux  solstices.  Avec  nos  for- 
mules approximatives,  partant  de  1800,  l'obliquité  calculée  pour 
la  même  époque  serait  23®  5o'  38'', o  ;  ce  qui  porterait  la  différence 
correspondante  à  3'  2S'\  i5,  dans  le  même  sens.  Mais  il  n'y  a  pas 
lieu  de  choisir  entre  ces  deux  évaluations  :  car ,  quelle  que  soit 
celle  que  Ton  adopte,   on  ne   saurait  attendre   un  accord  plus 
proche ,  entre  des  expressions  mathématiques  et  des  observations 
de  gnomon  à  style ,  où  Textrémité  de  la  pénombre  est  si  difficile 
à  reconnutre.  On  doit  donc  en  conclure  que  cette  observation  de 
Tcheou-koung  est  très-certaine;  car,  pour  qu^elle  fût  supposée 
d'après  l'évaluation  postérieure  de  la  latitude,  il  faudrait  non-seu- 
lement que  la  différence  des  deux  hauteurs  solstîciales  eût  été 
arrangée  conformément  au  décroissement  véritable  de  l'obliquité 
de  l'écliptique ,  il  faudrait  encore  que  chacune  de  ces  distances  en 
particulier  eût  été  arrangée  aussi  conformément  à  cette  loi ,  qui 
était  alors  inconnue  :  car  chacune  de  ces  distances ,  combinée  avec 
la  latitude  des  missionnaires,  s'accorde  également  avec  les  formules. 
Ces  suppositions  sont  tellement  invraisemblables,  on  pourrait  dire 
tellement  impossibles,  que  la  réalité  de  ces  anciennes  observations 
ne  peut  nullement  être  mise  en  doute;  et  tant  de  justesse  dans  les 
résultats,  avec  de  pareils  instruments,  suppose  une  longue  habi- 
tude d'observer. 

4S2,  Tcheou-koung  avait  également  déterminé  par  ses  observa- 
tions le  moment  du  solstice  d'hiver  ;  mais  elles  ne  nous  ont  pas  été 
transmises. Nous  savons  seulement,  par  les  lettres  des  missionnaires, 
que,  suivant  Tcheou-koung,  l'ascension  droite  du  «îolstice  d'hiver 
surpassait  de  2  degrés  chinois  l'ascension  droite  de  la  constellation 
Ndy  cx)nstellatîon  qui  commence  par  s  du  Verseau.  Ainsi,  en  re- 
tranchant 2  degrés  chinois,  ou  i®58'i7",  de  l'ascension  droite  du 
solstice  d'hiver,  qui  est  de  270**,  la  différence  268®i'43"  sera, 
suivant  le  témoignage  de  Tcheou-koung ,  l'ascension  droite  de  e  du 
Verseau  à  l'époque  où  il  observait.  Voyons  si  la  chose  a  pu  être 
ainsi  à  l'époque  que  nous  avons  assignée  à  Tcheou-koung,  c'est- 
à-dire  1 100  ans  avant  l'ère  chrétienne. 


PHYSIQUE.  617 

fabriqué  ces  préteDdues  observations  de  Tcheou-koung ,  d'après 
les  leurs  ^  et  qu^ils  les  donnent  aujourd'hui  comme  anciennes  9  afin 
d'appuyer  leurs  systèmes  chronologiques. 

Tous  ces  doutes  seront  levés  si  nous  comparons  Ppbliquité 
résultante  des  observations  de  Tcheou-koung  avec  celles  que 
donnent  les  formules,  pour  l'époque  de  iioo  ans  avant  notre 
ère,  époque  à  laquelle,  d'après  les  témoignages  historiques, 
Fréret  et  le  P.  Gaubil  ont  cru  tous  deux  devoir  rapporter  la 
régence  de  ce  prince  (*).  Car  ni  Fréret ,  ni  le  père  Gaubil ,  ni 
aucun  des  missionnaires ,  n'ont  pu  avoir  aucune  connaissance  de 
ces  formules,  puisqu'en  17 12,  à  Tépoque  où  les  missionnaires 
observèrent  la  latitude  deLo-yang,  les  astronomes  étaient  encore 
incertains  si  l'obliquité  de  l'écliptique  était  variable  ou  constante. 
Or  l'expression  générale  de  cette  obliquité ,  que  nous  avons  rap- 
portée dans  la  page  gS,  donne  23°5i'58",o3  pour  sa  valeur  en 
mesures  sexagésimales,  11 00  ans  avant  Tère  chrétienne ('^^}.  Ce 

{*)  Les  calcnls  de  Fréret ,  fondés  sur  les  périodes  que  présente  le  ca^ 
lendrier  chinois ,  fixent  Pépoque  de  la  régence  de  Tcheou-koung  '  entre 
les  années  198  et  11 04  avant  notre  ère  ;  en  quoi  il  est  d^accord  avec  le 
P.  Gaubil.  ' 

("^  En  nommant  Tobliquilé  apparente  &>' ,  cette  formule  était ,  diaprés 
Laplace , 

to'= 26K',o8ia~  iK',o33o4sin(«.99'',i  227)  —  ok',73532  sin*  («.ai'',5M3).* 

LWigine  du  temps  t  est  Tannée  1760:  ainsi  x  100  ans  avant  notre  ère,  on 
avait  i = —  aSSo.  En  calculant  avec  cette  valeur  dei,  on  trouve  ài'=a6Kr^5i79i, 
ou ,  en  degrés  sexagésimaux,  23o5i'58%  o3 ,  comme  je  Pai  dit  dans  le  texte. 
L^énoncc  décimal  de  ù'  est  celui  qui  est  rapporté  eu  tète  du  tableau  de  la 
page  go. 

Avec  notre  formule  approximative  de  la  page  337 ,  on  a ,  en  mesures  sexa- 
gésimales , 

(  7,6770683  )     (ô,!i56a775  ) 
w'  =  «0—0", 4754*  <  — ©",00000 180417  t*. 

La  constante  uo  ^  pour  valeur  23^37' 54", 5.  Ici  le  temps  t  est  long  à  par- 
tir de  Pannée  1800,  ce  qui  donne,  pour  Pépoque  de  Tcheou-koung, 
ï  =  —  2900.  11  en  résulte 

w'  =  wo-Hi378",6î)- â5",i7  =  23o5o'38%oi 
c^esl  le  nombre  que  j'ai  rapporté. 
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droite  de  Pétoile  rapportée  à 
cette  même  intersection  de 
réquateur,  avec  Técliptique 
fixe  de  1750.  Il  ne  faut  pour 
cela  qu'appliquer  les  for- 
mules de  la  page  77  ;  on  trou- 
vera ainsi  pour  la  valeur  de 

cette  ascension  droite.   ...  0'=      268*»    8'3i'' 

Retranchant  de  cette  ascension 
droite  le  mouvement  du  point 
équinoxial  sur  l'équateur  ou 

î   on    aura  la   même 

COS  ùi 

ascension  di'oite  rapportée  à 
cette  époque,  à  Téquinoxe 
vrai «"  =  fl'  — a' =  268*^51' 16" 

Telle  était  donc ,  d'après  nos  formules ,  l'ascension  droite  de  e 
du  Verseau,  1 100  ans  avant  notre  ère.  Cette  valeur  surpasse  seu- 
lement de  49' 33"  la  détermination  attribuée  à  Tcheou-koung. 
Cette  différence,  ajoute  Laplace,  paraîtra  fort  petite,  si  l'on 
considère  l'incertitude  de  l'époque  précise  des  observations  sur 
lesquelles  cette  détermination  est  fondée  ;  il  suffirait  de  remonter  de 
54  ans  au  delà  de  1 100  ans  avant  l'ère  chrétienne ,  pour  faire  dis- 
paraître cette  différence ,  et  alors  l'observation  se  rapporterait  an 
temps  de  Ou-en-ouang,  père  de  Tcheou-koung,  prince  que  le 
P.  Gaubil  nous  dit  avoir  aimé  et  cultivé  l'astronomie.  L'imper- 
fection des  observations  peut  être  aussi  pour  quelque  chose  dans 
cette  différence.  Les  astronomes  chinois  déterminaient  l'instant  du 
solstice  en  observant  des  longueurs  égales  de  l'ombre  du  gnomon 
40  ou  5o  jours  avant  et  après  le  solstice,  et  ils  prenaient  l'époque 
moyenne  entre  toutes  ces  observations  correspondantes.  Cette  mé- 
thode serait  exacte ,  si  le  grand  axe  de  l'eUipse  solaire  coïncidait 
avec  les  solstices:  dans  ce  cas,  la  marche  du  soleil  en  déclinaison 
serait  symétrique  de  part  et  d'autre  du  solstice ,  comme  l'ellipse 
qu'il  décrit  Test  de  part  et  d'autre  de  son  grand  axe.  Mais  à  l'époque 
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deTcheou-koung,  iioo  ans  avant  notre  ère,  cette  coïncidence 
était  fort  éloignée  d'avoir  lieu  ;  il  en  doit ,  par  conséquent,  déjà 
résulter  quelque  erreur  sur  la  position  du  soleil  à  l'instant  du 
solstice.  Une  cause  d'erreur  plus  à  craindre  encore  dans  cette  dé- 
termination, était  la  manière  de  rapporter  le  solstice  aux  étoiles, 
et  de  fixer  sa  position  dans  le  ciel.  Pour  y  parvenir,  voici  la  mé- 
thode que  l'on  employait  :  On  partait  de  Pinstant  du  solstice  déter- 
miné par  les  observations  du  gnomon ,  et  douze  heures  après  cet 
instant,  dans  la  nuit  suivante,  on  observait  les  étoiles  qui  se  trou- 
voient  dans  le  plan  du  méridien.  L'ascension  droite  de  ces  étoiles 
était  donc  celle  du  point  de  l'équateur  diamétralement  opposé  au 
solstice  que  T.on  avait  observé  :  c'était,  par  conséquent,  le  solstice 
d'hiver,  si  l'observation  était  faite  au  solstice  d'été,  ou  réci- 
proquêment.  Or,  pour  employer  ce  procédé,  il  faut  mesurer 
exactement  un  intervalle  de  12  heures.  Il  paraît,  d'après  le 
P.  Gaubil ,  qu'on  se  servait  alors  de  clepsydres.  On  mesurait  le 
temps  qu'un  vase  employait  à  se  remplir  à  diverses  hauteurs ,  en 
y  faisant  couler  l'eau  d'un  vase  plus  élevé.  On  sent  combien  cette 
manière  de  mesurer  le  temps  doit  offrir  d'incertitudes ,  et  3  mi- 
nutes d'erreur  sur  un  intervalle  de  12  heures  suffisent  pour 
expliquer  Terreur  de  la  détermination  de  Tcheou-koung ,  puisque 
3'  de  temps  font  45'  en  arc.  Nous  sommes  donc  encore  ici  rame- 
nés à  la  même  conclusion  oii  nous  avait  conduits  le  calcul  des 
hauteurs  méridiennes:  c'est  que  les  observatiops  attribuées  à 
Tcheou-koung ,  par  les  historiens  chinois  et  par  tous  les  mission- 
naires, sont  incontestables,  qu'elles  se  rapportent  très-bien  à  l'é- 
poque de  iioo  ans  avant  notre  ère,  que  Fréret  et  le  P.  Gaubil 
assignent  pour  celle  de  la  régence  de  ce  prince  ;  et  qu'enfin ,  loin  de 
révoquer  ces  observations  en  doute ,  on  doit  plutôt  s'étonner  qu'on 
ait  pu  en  faire  d'aussi  exactes  à  une  pareille  époque  et  avec  de  pa- 
reils instruments. 

4S5.  La  méthode  trigonométrique  de  transport  que  nous  avons 
suivie  dans  cet  exemple  est ,  en  elle-même ,  très-simple.  Mais  le 
calcul  préliminaire  des  éléments  &>,  ^  et  a',  par  les  formules  en 
sinus  de  Laplace,  est  fort  pénible.  C'est  pourquoi  il  sera  utile  de 
montrer,  par  une  épreuve  comparative ,  que ,  même  pour  des  ap- 
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tions  relatives  aux  levers  et  aux  couchers  des  étoiles,  que  Ton 
trouve  fréquemment  rapportées  dans  les  auteurs  anciens.  Ces  phé- 
nomènes, trop  vagues  pour  être  maintenant  compris  dans  les  in- 
dications de  notre  astronomie  perfectionnée ,  ont  été,  pendant  hien 
des  siècles,  les  seuls  éléments  des  calendriers  de  la  Grèce,  de 
Rome  et  probablement  de  TÉgypte.  On  les  y  annonçait,  sans 
doute,  dans  les  premiers  temps,  d'après  Texpérience  habituelle, 
plus  tard  d'après  des  globes  célestes  ou  par  le  calcul ,  en  con-  • 
cordance  avec  les  époques  solaires  qui  les  ramenaient  annuel- 
lement sur  l'horizon  du  lieu  auquel  le  calendrier  était  destiné  ,  et 
•n  les  accompagnait  de  pronostics  météorologiques  semblables  k 
ceux  de  nos  almanachs  populaires*  Le  Traité  deTtolémée ,  intitulé  : 
Des  apparitions  des  fixes ,  est  un  calendrier  de  ce  genre ,  dont  les 
annonces  sont  spécifiées  pour  les  divers  parallèles  terrestres  qui 
embrassaient  les  régions  du  globe  où  la  civilisation  romaine  avait 
pénétré.  A  défaut  d'autre  science,  ces  indications  servaient  aux  ' 
prévisions  des  agriculteurs,  aux  besoins  des  navigateurs  et  même 
aux  spéculations  des  astrologues ,  dans  lesquelles  toute  l'antiquité 
avait  une  croyance  universelle,  que  la  propagation  du  christia- 
nisme a  pu  seule  dissiper  progressivement.  Tout  cela  n'a  plus  au- 
jourd'hui qu'un  intérêt  historique.  Mais  pour  s'y  reporter  par  un 
calcul  rétrograde,  il  faut  rappeler  les  énoncés  précis  des  phéno- 
mènes que  l'on  avait  pour  but  de  spécifier. 

On  distinguait  deux  classes  de  levers  et  deux  classes  de  couchers: 
les  uns  appelés  vrais,  les  autres  apparents.  Les  premiers  étaient 
caractérisés  par  la  présence  simultanée  de  l'étoile  et  du  soleil  dacs 
le  plan  de  l'horizon  ;  ils  étaient  inobservables  à  la  vue  simple.  Dans 
les  autres ,  l'étoile  était  perceptible  pour  la  première  fois ,  ou  pour 
la  dernière  fois,  à  l'horizon ,  le  soleil  étant  au-dessous  de  ce  plan 
justement  autant  qu'il  le  fallait  pour  que  l'on  pût  la  distinguer  dans 
la  lueur  crépusculaire.  Cette  limite  d'abaissement  a  été  supposée 
par  Ptolémée  de  1 1°  dans  le  sens  vertical ,  pour  les  étoiles  de  pre- 
mière grandeur  vues  du  même  côté  de  l'horizon  où  se  trouve  le 
soleil,  et  seulement  de  7^*,  quand  elles  sont  vues  en  opposition 
avec  lui.  Relativement  aux  étoiles  de  deuxième  grandeur,  qui  sont 
moins  brillantes ,  il  fait  les  limites  analogues  de  i4°  et  de  9f^Zd. 
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Il  n^énonce  pas  explicitement  ces  conditions;  mais  M.  Ideler  les  a 
déduites  de  ses  nombres  par  le  calcul  :  elles  ne  peuvent  avoir  rien 
d'absolument  fixe ,  devant  varier  avec  la  transparence  de  Tair  et 
avec  Facuité  d'une  vue  plus  ou  moins  perçante.  Ainsi ,  pour  Tœil 
armé  d'une  lunette  astronomique,  les  deux  classes  de  levers  et  de 
couchers  se  confondent,  parce  que ,  à  l'aide  d'un  pareil  instrument, 
les  étoiles  se  voient  à  l'horizon ,  même  quand  le  soleil  s'y  trouve 
simultanément ,  pourvu  qu'elles  ne  soient  pas  angulairement  très- 
rapprochées  de  lui. 

495.  .Toutes  les  combinaisons  de  circonstances  dans  lesquelles 
ces  phénomènes  se  produisent  pour  chaque  étoile  désignée,  sont 
rassemblées  dans  le  tableau  suivant ,  avec  les  dénominations  qu'op 
y  attachait  : 

Vrai,  ou  cosmique:  le  soleil  à 

rhorizon  oriental. 

,    mat  }  Apparent,  ou  héliaque  :  le  soleil 

sous  Phorizon  oriental,  à  Iq, 

plus  grande,  distance  de  visi- 

L'étolle  à  rhorlion  orienUl  :  Lbvbr    l  \    bilité. 

Vrai  ou  acronique:  le  soleil  à 
rhorizon  occidental, 
du  soir  ^  Apparent  :  le  soleil  sous  Pho- 
rizon  occidental ,  à  la  moindre 
distance  de  visibilité. 


w    -'■ 


Vrai  ou  cosmique:   le  soleil  à 

rhorizon  occidental. 

,        .    1  Apparent  ou  héliaque  :  le  soleil 
du  soir  /  ,.  , 

sous  1  horizon  occidental ,  à  la 

plus  grande  distance  de  visi- 
L*étoUe  à  rhorizon  occidental  :  CoucHBii  (  \    bîlilé. 

Vrai  ou  acronique  :  le  soleil  à 
rhorizon  oriental, 
du  mat^  Apparent:  le  soleil  sous  Tho- 
rizon  oriental,   à  la   moindre 
distance  de  visibilité. 

496.  Tous  les  calculs  relatifs  à  ces  phénomènes  s'établiront 
très-simplement  sur  lesjlg,  71*,  71",  72*,  72".  J^  premier  co)i]ple 
se  rapporte  aux  levers  des  étoiles  considérées,  le  second  à^élHrs  ^ 

T.    IV.  4^ 
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couchers.  Dans  les  quatre  figures ,  la  sphère  céleste ,  définie  par 
ses  différents  cercles ,  est  représentée  en  projection  orthogonale  sur 
le  plan  du  méridien  local  HMZNH.  Ainsi,  chaque  point  de  ces 
cercles  est  reporté  sur  le  tableau  par  une  droite  parallèle  à  la  ligne 
est  et  ouest;  Mais,  pour  que  Tapplication  du  raisonnement  à  ces 
constructions  fût  plus  facile  et  plus  évidente ,  on  a  spécialement 
adapté  chaque  couple  de  figures  au  problème  astronomique  que 
Ton  y  voulait  considérer.  Les  lignes  pleines  caractérisent  rhéroi- 
sphère  qui  se  présente  comme  antérieur  à  chaque  tableau  ;  et  les 
lignes  ponctuées ,  celui  qui  est  supposé  postérieur.  D'après  cette 
convention,  le  premier  couple  montre  en  saillie  l'hémisphère 
oriental  où  les  levers  s'opèrent;  et  le  second,  l'hémisphère  oc- 
cidental où  s'opèrent  les  couchers.  Gonséquemment ,  pour  regarder 
les  détails  des  levers,  le  lecteur  est  censé  faire  face  à  l'ouest,  ayant 
le  pôle  boréal  P  à  sa  droite  ;  pour  regarder  les  détails  des  couchers , 
il  fait  face  à  Test ,  et  dans  cette  position  intervertie  le  même  pôle 
boréal  se  trouve  à  sa  gauche,.  Les  quatre  figures  offrent  d'ailleurs 
une  analogie  complète,  que  j'ai  maintenue  dans  leurs  détails,  par 
l'identité  des  lettres  appliquées  aux  parties  qui  se  correspondent. 
Il  suffira  donc  d'expliquer  spécialement  l'une  d'entre  elles ,  pour 
faire  comprendre  les  trois  autres.  Je  choisis,  dans  cette  intention , 
la  fig.  7 1^,  qui  se  rapporte  aux  levers  d'une  étoile  située  au  nord  de 
l'équateur. 

0  est  le  centre  de  la  sphère  céleste ,  P  son  pôle  boréal ,  OP  le 
demi-axe  polaire  passant  par  ces  deux  points,  et  contenu  avec  le 
cercle  méridien  dans  le  plan  du  tableau  ;  OZ  est  la  verticale  du  lieu. 
Le  plan  de  Phorizon  et  celui  de  l'équateur,  tous  deux  perpendi- 
culaires au  plan  du  méridien ,  se  coupent  dans  la  ligne  d'est  et 
ouest,  sur  laquelle  l'œil  est  placé  à  Pinfini.  Le  premier  se  projette 
donc  suivant  la  droite  HMONH ,  perpendiculaire  à  OZ  ;  le  second 
suivant  la  droite  QOQ,  perpendiculaire  à  OP.  L'angle  dièdre  QOM 
est  ainsi  le  complément  'de  la  hauteur  du  pôle  sur  l'horizon  du 
lieu ,  ou  90®  —  A ,  si  A  désigne  cette  hauteur.  L'écliptique  étant 
un  grand  cercle  oblique  à  l'équateur,  il  se  projette  suivant  une 
ellipse  dont  le  grand  axe  VL  est  constant  et  ^l  au  diamètre  donné 
dans  le  dessin  à  la  sphère  figurée.  Mais,  aux  diverses  phases  dn 
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mouvement  diurne,  le  petit  axe  varie  en  longueur  depuis  o  jus- 
qu'à 2.OZ  sin  6>%  tù'  désignant  Tangle  dièdre  actuel  des  detix  plans. 
La  première  limite  se  réalise  lorsque  leur  commune  intersection 
Ttû:f9  qui  contient  les  deux  équinoxes,  coïncide  avec  la  ligne  dVst 
et  ouest;  la  seconde  quand  elle  est  dans  le  méridien.  T  désigne 
l'équinoxe  vernal,  placé  au  nœud  ascendant  de  l'écliptique  sur  Té- 
quateur.  Nos  figures  sont  construites  de  manière  que  ce  nœud  se 
trouve  amené  sur  l'hémisphère  que  le  spectateur  regarde:  au-dessus 
de  rhorizon  dans  le  premier  couple,  au-dessous  dans  le  second. 
Gela  a  pour  but  de  mettre  toujours  en  évidence  Torigine  commune 
des  arcs  de  l'équateur  et  de  Técliptique  qui  concourent  à  la  for- 
mation des  triangles  sphériques  que  Ton  a  besoin  de  considérer: 
Les  formules  établies  sur  ces  types  s'étendront ,  par  le  seul  jeu  des 
signes  algébriques ,  à  tous  les  autres  cas. 

427.  Dans  la  fig.  71*,  S  désigne  une  étoile  située  au  nord  de 
l'équateur,  et  qui  se  trouve  actuellement  à  Thorizon  oriental.  A 
partir  du  pôle  P,  décrivez  son  cercle  de  déclinaison  PSA ,  qui  sera 
perpendiculaire  en  A  à  Féquateur.  AS  sera  la  déclinaison  de  Té- 
toile  que  j'exprime,  dans  sa  spécification  boréale,  par  +  ^^  et  le 
segment  TA  de  l'équateur  représentera  son  ascension  droite  a  ; 
car  tous  les  arcs  de  grands  cercles  tracés  ainsi  sur  la  sphère  doivent 
s'interpréter  avec  leur  caractère  de  sphéricité  réel ,  quelle  que  soit 
la  forme  elliptique  ou  rectiHgne  sous  laquelle  ils  sont  figurés  dans 
la  projection.  Ceci  convenu,  considérons  le  triangle  sphérique 
SOA  :  il  est  rectangle  en  A.  De  plus,  on  y  connaît  le  côté  SA,  qui 
est  d\  et  l'angle  opposé  SOA,  qui  est  go  —  h.  Avec  ces  données, 
on  aura  l'hypoténuse  OS  et  le  côté  OA ,  par  les  formules  suivantes  : 

.    ^-n.         sin  SA  .     _.         tangSA 

sm  SOA  tang  SOA 

L'arc  OS  s'appelle  V amplitude  ortwe  de  l'étoile  S;  je  l'exprimerai 
par  H-  A  en  la  comptant  ici  à  partir  du  point  est,  positive  vers  le 
nord,  négative  vers  le  sud,  comme  notre  figure  la  représente. 
L'arc  OÀ  est  la  différence  qui  existe  entre  l'ascension  droite  TA 
de  l'étoile  S  et  l'ascension  droite  TOdu  point  de  l'équateur  qui 
se  trouve  simultanément  avec  elle  dans  l'horizon  oriental;  on 
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l'appelle  pour  cette  raison  la  différence  ascensionnelle.  Je  Texpri- 
merai  par  -h  a ,  en  attachant  son  signe  positif  au  sens  d^appU> 
cation  que  notre  figure  suppose.  Alors ,  en  remplaçant  les  éléments 
géométriques  des  formules  précédentes,  par  leurs  symboles  algé- 
briques 9  on  aura  généralement 

(  i)  sm  A  = 7,  sm  a  =  tang  d  tang  A. 

L^arc  TO  s'appelle  V ascension  oblique  de  l'étoile  ;  je  le  désignerai 
généralement  par  a,.  Lorsque  a  sera  connu,  on  en  déduira, 
selon  notre  figure , 
•  i2i  r=  /7  —  a. 

Tout  grand  cercle  de  la  sphère  coupe  Fhorizon  suivant  un  dia- 
mètre. Ainsi  le  point  de  Péquateur  qui  se  lève  avec  l'étoile  bo- 
réale S,  ayant  pour  ascension  droite  /ii,  le  point  du  même  cercle 
qui  se  couche  au  même  instant  aura  pour  ascension  droite 
i8o°-+-^i. 

LoL^g.  71*,  qui  nous  sert  de  type,  présente  l'arc  TA  comme 
moindre  que  180^.  Mais  l'expression  algébrique  de  ai  est  appli- 
cable à  toutes  les  valeurs  de  l'ascension  droite  a,.  On  y  a  sup- 
posé ,  en  outre,  que  l'étoile  est  boréale.  Si  elle  doit  être  australe, 
on  n'a  qu'à  faire  £/ négatif  dans  les  formules.  Alors  les  arcs  A  et  a 
changeront  de  signe ,  et  ce  dernier  s'introduira  dans  l'expression 
de  a, ,  comme  additif  à  a.  Les  résultats  ainsi  modifiés  s'appli- 
queront d'eux-mêmes  à  Iay%".  71",  qui  est  construite  spécialement 
pour  les  levers  des  étoiles ,  situées  au  sud  de  Téquateur. 

428.  Reprenant  la  fig.  71^1!  faudra  y  calculer  l'arc  TL ,  lequel 
représente  la  longitude  du  point  de  l'écliptique  qui  se  lève  avec 
l'étoile  S.  Je  nommerai  cet  arc  L.  Nous  aurons  aussi  besoin  de 
connaître  l'angle  dièdre  TLO,  qui  mesure  l'inclinaison  du  plan 
de  l'écliptique  sur  l'horizon  au  moment  duphénomène.  Je  dési- 
gnerai cet  angle  par  L  Ces  deux  éléments  s'obtiendront  en  résol- 
vant le  triangle  sphérique  obliquangle  TOL,  où  l'on  connaît 
l'arc  T 0,  qui  est  a'  ;  l'angle  TOL  égal  à  90*» -4-  A  ;  et  l'angle  OTL, 
obliquité  actuelle  de  récliptique  sur  l'équateur,  que  nous  avons 
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nommée  &>'.  C'est  une  application  du  quatrième  cas  île  Legendre, 
et  Ton  en  déduira 

I      •     cosOTL  sinOTL 


tang  TL      tang  TO      sin  TO tang  TOL 
cosTLO  =  cosTOsinOTLsinTOL  — cosOTLcosTOL; 

ou  y  en  remplaçant  les  éléments  géométriques  par  leurs  symboles 
algébriques , 

I      cos»'  sin&>'tangA 

(2)  tang  L       tang  (a  —  a)        sin  {a  —  aj 

cosI=:cos(a  —  a)sinci>'cos/i  +  oi>^sin^. 

Quand  on  aura  trouvé  ainsi  L  et  I  »  on  fera  sagement  d*en  vérifier 
les  valeurs  numériques ,  en  appliquant  au  triangle  OL  la  condition 
de  proportionnalité  qui  doit  toujours  exister  entre  les  sinus  des 
angles  sphériques  et  les  sinus  des  côtés  opposés  ;  cela  donnera 

sinTOsinTOL 

sm  TL  = .    ^^^ 9 

sm  TLO 

ou 

.   ^       sin  (a  —  a)cosh 

sin  L  =  — ^ — r-rr • 

smd 

Cette  expression ,  qui  emploie  comme  donnée  Tare  I  conclu  de  la 
deuxième  formule ,  devra  fournir  la  même  valeur  de  L  que  la 
première,  si  l'on  a  bien  opéré. 

Le  point  de  Técliptique  qui  se  lève  avec  l'étoile  S ,  ayant  pour 
longitude  L ,  le  point  JJ  de  ce  grand  cercle ,  qui  se  couche  au  même 
instant,  aura  pour  longitude  180° -h  L.  Si  Ton  détermine,  par  les 
Tables  du  soleil ,  le  temps  où  cet  astre  atteint  ces  deux  longitudes-, 
dans  Tannée  pour  laquelle  les  coordonnées  cquatoriales  a^d  de 
rétoile  S  ont  été  prises ,  on  obtiendra  pour  cette  même  année  les 
deux  dates  de  ses  levers  vrais  du  matin  et  du  soir. 

En  attribuant  à  la  déclinaison  d^  dans  ces  formules ,  dés  valeurs 
négatives,  on  ea  déduira  immédiatement  tous  lés  résultats  ana- 
logues relatifs  aux  levers  vrais  des  étoiles  australes,  pour  les- 
quelles layf^.  71"  est  spécialement  tracée. 
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429.  Continuons  à  considérer  \difig.  71^,  qui  est  relative  aux 
étoiles  boréales.  Lorsque  le  soleil  sera  en  L ,  rétoile  ne  sera  pas 
perceptible  en  S  à  la  vue  simple.  Pour  qu'elle  le  devienne,  il 
faudra  qu'au  moment  oti  elle  se  lève ,  cet  astre  soit  parvenu  en  S', 
à  une  longitude  plus  grande ,  tel  qu'il  se  trouve  alors  abaissé  au- 
dessous  dé  rhorizon,  dans  son  vertical  propre,  d'une  certaine 
quantité  conventionnelle  VS',  que  je  désignerai  par  U.  Nommons 
e  l'accroissement  dé  longitude  LS',  qui  satisfait  à  cette  condition  : 
ce  sera  l'hypoténuse  du  triangle  sphérique  rectangle  LS'Y,  dans 
lequel  on  connaît  le  côté  VS',  désigné  par  H,  plus  l'angle  oppose 
VLS'  ou  I ,  tout  à  l'heure  calculé.  On  aura  donc 

,^.  sinH  .  .     sinHsinL 

(3)  sin<?=:— T— r»     ou  encore     sine^-r—, r r- 

'  sml  sm(/ï  —  ajcosA 

Le  lever  apparent  du  matin  de  l'étoile,  que  l'on  appelle  aussi  son 
lever  héliaque ,  aura,  lieu ,  quand  le  soleil  atteindra  sa  longitude- 

L  -4-  ^. 

450.  Un  calcul  pareil  donnera  la  correction  L'S'  ou  ti\  qu'il 
faut  faire  à  la  longitude  du  point  L',  exprimée  par  180° +  L, 
pour  avoir  celle  du  point  S'  où  le  soleil  doit  se  trouver ,  sous 
l'horizon  occidental,  afin  que  l'étoile  puisse  être  perceptible  en  S, 
il  son' lever  du  soir.  Dans  le  triangle  L'S'V,  analogue  à  LS'V, 
Taiigle  en  L',  formé  par  l'écliptique  avec  le  plan  de  l'horizon,  sera 
encore  I  comme  au  point  L.  Mais  le  côté  V'S',  qui  lui  est  opposé , 
devra  être  conventionnellement  moindre  que  VS'.  En  le  désignant 
par  H',  on  aura  de  même 

,,,         .     ,       sin  H'  •        .      ,         sinH'sinL 

(4)  sin  c  ==:     .    ,  \     ou  encore      sm^  ==  % — ; r r- 

^^'  sm  I  sin  [a  —  a)  cos  h 

Ici  l*arc  e'  devra  être  soustrait  de  la  longitude  du  point  L,  c'est- 
à-dire  de  i8o°4-L,  pour  obtenir  celle  du  point  S',  comptée  con- 
tinûment à  partir  du  point  cquinoxial  T  >  dans  le  sens  de  cette 
coordonnée.  Conséquemment  le  lever  apparent  du  soir  aura  lieu 
pour  l'étoile  S  quand  le  soleil  atteindra  la  longitude  i8o"-|-L  —  e', 

451.  Toutes  les   conditions    relatives  aux  diverses  sortes  df 
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levers  d'une  même  étoile  se   résument   ainsi   dans   le    tableau 
suivant  : 


POSITlOJf  OB  L'iTOlLB. 


L'étoile  à  IMiorizonj 
oriental  :  Leter.  J 


dit  niati 


in.i 
u  soir.  A 


Vrai 

Apparent  ou  héliaque, 

Vrai 

Apparent.  . .    .    


LOnOITODK 

do  soleil 

à  l'Instant 

da  phénomène. 


L 
L 

180'* 


L 
L 


a 


Dans  les  applications  numériques,  les  longitudes  L  et  les  ascen- 
sions droites  a  doivent  être  comptées  continûment ,  depuis  0° 
jusqu'à  36o®,  dans  leur  sens  propre.  Les  déclinaisons  d  doivent 
être  employées  comme  positives  au  nord  de  Féquateur ,  et  comme 
négatives  au  sud  de  ce  plan.  Avec  ces  seules  précautions,  les  for- 
mules précédentes  s'adapteront  d'elles-mêmes  à  toutes  les  étoiles, 
soit  boréales,  soit  australes;  et  les  signes  algébriques  de  leurs 
résultats  étant  interprétés  conformément  aux  dispositions  conven- 
tionnelles établies  sur  la  figure  type ,  indiqueront  dans  chaque  cas 
le  sens  selon  lequel  ils  doivent  être  construits. 

452.  Je  passe  maintenant  à  la  détermination  des  couchers,  en  pre- 
nant pour  type  Isi^g.  72*,  qui  est  analogue  à  Isifig,  71*.  L'étoile 
qui  se  trouve  à  Thorizon  occidental  y  est  de  même  désignée  par  S, 
et  on  la  suppose  boréale.  Toutes  les  lignes  qui  correspondent  à 
celles  de  la  première  construction  y  sont  également  caractérisées 
par  des  lettres  pareilles ,  et  présentent  des  rapports  de  configu- 
ration tout  à  fait  analogues.  Les  raisonnements  et  les  procédés  de 
calcul  qu'on  devra  leur  appliquer  seront  par  conséquent  les  mêmes, 
et  les  formules  qu'on  en  déduira  ne  différeront  que  par  les  détails 
des  données  propres  au  problème  actuel.  Je  n'aurai  donc  presque 
qu'à  les  écrire  dans  l'ordre  que  nous  avions  suivi ,  en  y  introdui- 
sant seulement  ces  modifications.  Pour  conserver  l'analogie  jusque 
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dans  les  expressions  finales ,  je  désignerai  les  éléments  successive- 
ment obtenus  >  par  des  lettres  pareilles  à  celles  que  nous  avons  em- 
ployées dans  le  problème  précédent ,  sauf  que  je  les  envelopperai 
d'une  parenthèse  pour  les  distinguer. 

455.  La  résolution  du  triangle  sphérique  SOA,  qui  est  rec- 
tangle en  A /nous  donnera  d'abord  V amplitude  occaseOS  ou  (A)  et 
la  différence  ascensionnelle  OA  ou  (a) ,  par  les  formules  suivantes: 

.    ^^        sinSA  .    ^,         tangSA 

sm  OS  =  — j^jr-r  »  sm  0  A  = ^tt^tt  \ 

sinSOA  tangSOA^ 

l'arc  SA  est  la  déclinaison  -h  ^  de  l'étoile  ;  l'angle  SO  A  est  90° —  h. 
On  aura  donc  en  symboles  algébriques  : 

I  \  •    /  *  N        sin  flf  .    /  X  ,  , 

(i),         sin  (A)  = T'  ^lïï  («)  =  tangtf  tang  /i. 

N  /  cos^ 

L'amplitude  (A)  se  compte  ici  à  partir  du  point  ouest  y  et  elle  rst 
prise  positive  vers  le  nord.  L'arc  AO  ou  (a)  doit  être  ici  ajoute  à 
TA  qui  est  a ,  pour  former  Vascension  droite  oblique  TO,  que 
nous  désignerons  par  (^z),.  Il  en  résultera  donc 

(a),  =  a  4-  (a). 

TO  étant  connu,  on  résoudra  le  triangle  sphérique  TLO  ,  pour 
trouver  l'arc  TL  ou  (L),  longitude  du  point  de  Pécliptique  qui  si- 
couche  avec  l'étoile ,  et  l'angle  TLO  ou  (Ij,  inclinaison  de  réclip- 
tique  sur  l'horizon  au  moment  de  ce  coucher.  Ces  deux  éléments 
s'obtiendront  par  les  formules  suivantes.: 

I         _  cosOTL  sinOTL  

tang  TL  '""  tang  TO  "*"  sin  TO  tangTÔL' 

cos  TLO  =  cos  TO  sin  OTL  sin  TOL  —  cos OTL  cos  T OL  ; 
ce  qui  donnera  en  symboles  algébriques  : 

I  cos  b>'  sin  m'  tang  h 


— rrri 


(2),         ;  tang(L)        tang[«-f-(a)]        sin  [a  H- (a)] 

(     cos  (  I  )  =  cos  [a  -H  (a)  ]  sin  w'  cos  h  —  cos  w'  sin  //  ; 

à  quoi  l'on  pourra  joindre,  comme  vérification,  l'idcntitr  rtsul 


lante 


c'est-à-dire 


«in  TL  = 
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sin  TO  sin  TOL 


sin  TLO 


si„(L)=^iîîi^^^ 

sm(I} 

Le  point  de  Féciiptique  qui  se  couche  avec  l^étoile  S ,  ayant 
pour  longitude  (L),  le  point  L'  de  ce  grand  cercle,  qui  se  lève  au 
même  instant ,  aura  pour  longitude  i8o®  +  (L).  Si  Ton  détermine 
par  les  Tables  du  soleil'les  temps  où  cet  astre  atteint  ces  deux  lon- 
gitudes,  dans  l'année  pour  laquelle  les  coordonnées  équatoriales. 
a  y  d  de  l'étoile  S  ont  été  prises,  on  obtiendra ,  pour  cette  même 
année ,  les  deux  dates ,  auxquelles  s'opèrent  son  coucher  vrai  du 
soir  et  son  coucher  vrai  du  matin. 

454.  Mai<  pour  que  Tétoile  soit  réellement  perceptible  en  S  à 
la  vue  simple-,  il  ne  faut  pas  que  le  soleil  se  trouve  avec  elle  en  L 
dans  le  même  horizon  ;  il  faudra  qu'il  soit  alors  abaissé  au-dessous 
de  ce  plan  dans  son  vertical  propre ,  d'une  certaine  quantité  VS' 
que  nous  avons  nommée  conventionnellement  H.  L'arc  de  longi- 
tude LS'  ou  (c^i ,  qui  le  mettra  dans  cette  condition ,  s'obtiendra 
par  la  résolution  du  triangle  sphérique  rectangle  LS'V  ;  lequel 
donnera 

,oN       .    /v         sinH  .    ,,  sinHsjn{L) 

(3),    sm  (e)  =r  -: — --— ,     ou  encore     sm  [e)  =  -^—z y-— — ^• 

^   '  ^  '        sin(L)'  ^  '       sin[«-f-(a)]cosL 

D'après  la  figure  qui  nous  sert  de  type,  on  devra  soustraire  cet 
arc  (e)  de  la  longitude  (L)  pour  avoir  la  longitude  du  point  S',  in- 
férieur au  point  L.  Ainsi  le  coucher  apparent  du  soir  de  l'étoile , 
que  l'on  appelle  aussi  son  coucher  héliaque,  aura  lieu  lorscpic  le 
soleil  atteindra  la  longitude  (L)  —  (e). 

455.  Un  calcul  pareil  donnera  la  correction  analogue  L'S'  oi»  {cy, 
qu'il  faudra  faire  à  la  longitude  du  point  L',  exprimée  par  i8o"-|-  (L), 
pour  avoir  celle  du  point  S',  où  le  soleil  doit  se  trouver,  sous 
l'horizon  oriental,  afin  que  l'étoile  puisse  être  perceptible  en  S  à 
son  coucher  du  malin.  Cet  arc  L'S'  s'obtiendra  par  la  résolution 
du  triangle  sphérique  rectangle  L' S' V,  analogue  à  LS'  V,  danslo- 
quol  l'angle  en  L'sera  encore  (I),  comme  sur  faulrc  hémisphère; 
tandis  cpic  l'arr  de  déprcsion  vertical  V'S'  aura  la  valeur  conven- 
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tionnelle  U'  un  peu  moindre  que  H.  De  là  on  déduira 

sinH'sin(L) 


(4),     sm(^)'  =  - 


ou  encore 


sin  {ey 


sin[<i-l-(a)]cos/i 

D'après  notre  figure  type,  cet  arc  {e)'  devra  être  ajouté  à  la  longi- 
tude 1 80^  +  (L)  pour  donner  la  longitude  du  point  S%  inférieur 
à  V.  Ainsi  le  coucher  apparent  du  matin  de  l!étoile  S  aura  lieu 
quand  le  soleil  atteindra  la  longitude  180°  +  (L)  +  (^y- 

436.  Toutes  les  conditions  relatives  aux  <liverses  sortes  de  cou- 
chers d'une  même  étoile  se  résument  donc  dans  le  tableau  suivant  : 


POSITIOK  DB  l'ÉTOILB. 


L'étoile    à    Thorizonl 
occidental  :  Coucher 


[ 


,        .     (Vrai 

du  soir.i  .  .       I  .1. 

{ Apparent  ou  hcliaque. 

,         JVraî 

du  raat.<  . 

(  Apparent 


LOROITU&B 

do  soleil 

à    rfDSUDt 

do  phénomène. 

(L) 

(L)-W 

i8o<>->-(L) 

i8oo-:|-(L)+W' 

Dans  les  applications  numériques ,  les  arcs  (L),  a ,  d  devront 
être  pris  avec  les  mêmes  conditions  de  continuité  et  de  signe  que 
dans  le  calcul  des  levers  ;  et  avec  ces  précautions ,  les  formules 
que  nous  venons  d'établir,  s'adapteront  également  aux  couchers  de 
toutes  les  étoiles ,  soit  boréales ,  soit  australes. 

457 .  Pour  montrer  complètement  l'emploi  de  ces  deux  systèmes 
de  formules,  je  vais  les  faire  servir  à  calculer  les  conditions- des 
levers  et  des  couchers,  tant  vrais  qu'apparents,  de  l'étoile  Sirius 
à  Memphis,  en  l'an -h  189  de  l'ère  chrétienne;  je  dirai  ensuite 
pourquoi  j'ai  choisi  particulièrement  cet  exemple. 

La  latitude  de  Memphis,  égale  à  la  hauteur  du  pôle,  étant, 
selon  Ptolémée,  29^50'  ;  en  l'adoptant,  nous  aurons  donc 

^=:29«5o'o". 

D'après  M.  Ideler,  les  arcs  de  dépression  du  soleil  admis  par 
Ptolémée,  pour  la  visibilité  de  cette  même  étoile,  sont,  dans  la 
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conjonction,  1 1°,  et  dans  l'opposition,  7®.  En  adoptant  ces  nombres, 
nous  devrons  faire 

H=ll°,         H'=r70. 

Pour  avoir  les  coordonnées  équatoriales  a,  ^  de  Tétoile,  en 
l'an  +  189,  j'opère  comme  je  l'ai  fait  dans  la  page  619,  pour 
obtenir  celles  de  «  du  Verseau,  autempsdeTcheou-koung  ;  je  prends 
d'abord ,  dans  la  Connaissance  des  Temps  pour  Tannée  i8o4,  la 
longitude  et  la  latitude  de  Sirius  en  1800 ,  qui  sont 

/=  101019' 32",       X  =  — 39»  33' 38"; 

de  -4-  1800  à  -h  139,  Fintervalle  t  est  —  166 1 .  Avec  cette  valeur 
de  t,  nos  formules  approximatives  de  la  page  337  donnent 

co=:23"28'l5",6,     T^fc  — 23«20'22",4,      a' =  —  o;)  l5'28"  ,  I  ; 

e»  est  l'obliquité  de  l'équateur  de  l'an  -h  139,  sur  Fécliptique 
de  1800  maintenu  fixé.  Il  nous  faudra  aussi  connaître  l'obliquité 
de  ce  même  équateur  sur  Técliptique  actuel  de  Fan  +  189 ,  qui  est 
désignée  par  W  dans  nos  déterminations  trigonométriques.  On 
l'obtiendra  en  faisant  ^  =  —  1660  ,  dans  l'expression  théorique  de 
la  page  337,  où  elle  est  représentée  par  cette  même  lettre,  pour 
un  temps  quelconque;  on  trouvera  ainsi,  en  l'an  +139, 

«'  =  23»  40' 59'%  2. 

Avec  ces  données,  procédant  comme  dans  la  page  619,  je  trans- 
porte d'abord  les  coordonnées  /,  >  à  leur  origine  antérieure  sur 
l'écliptique  de  1800,  c'est-à-dire  au  point  d'intersection  T'j  en 
prenant  pour  type  làjig.  10 ,  adaptée  au  i®'' janvier  1800,  comme 
terme  de  départ  du  temps  t.  J'obtiens  ainsi  leurs  anciennes 
valeurs 

/'  =  /  -H  +  =  77°  59'  1  o",     V  =  À  =r  —  39°  33'  38"'. 

Je  transforme  alors  celles-ci  en  coordonnées  équatoriales  comptées 
de  la  même  origine ,  sous  l'obliquité  «,  au  moyen  des  formules  de 
-on version  établies  page  77;  il  en  résulte 

«'  =  8o«2l'57",0,       rf'=~  l6<'29'26",2. 

Il  110  rosU'  plus  qu'à,  transporter  roriginê  des  a'  au  point  rqui- 
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noxial  T"y  intersection  de  l'ancien  équateiir  avec  l'ancien  éclip- 
tique,  en  l'an  189*  On  a  ainsi ,  pour  coordonnées  finales, 

«'  =  «'— a'=^8o«37'25'^,o,     rf"  =  rf'=  — i6»29'26",2. 

Ce  sont  ces  a'^  et  d"  qa'il  faut  employer  comme  coordonnéM 
éqnatoriales  actuelles  a,  d  de  Sirius ,  dans  les  calculs  trigonoinê- 
triques  que  nous  avons  à  effectuer  ;  et  il  faut  les  y  associer  à  Fobli 
quité  (ù'  de  la  même  époque,  dont  nous  avons  formé  plus  haut  la 
valeur. 

458.  Je  considère  d'abord  les  levers.  En  réduisant  en  nombres 
les  formules  qui  s'y  rapportent,  on  trouve  les  résultats  suivants 
îlont  les  signes  algébriques  s'appliquent  à  la  figure  type  7 1*.  Mais, 
appartenant  à  une  étoile  australe,  ces  signes  mêmes  les  placent eo 
construction ,  comme  le  montre  la yi'g'.  7  i^'.^n  voici  Ténumératioo 
dans  l'ordre  suivant  lequel  nos  formules  les  déterminent  : 


OBBKKTATIONS. 

DÉSICNATIOII 

graphique. 

nPSKBUOII  AHALTTIQVI 

et 
numérique. 

Arrucim 
des 
résalUts  tiM» 

Amplitude  ortive  de  Pétoile. 

OS 

A=— 19.  <•.    I  ,1 

De  Pest  versie* 

Dirrérence  ascensionnelle.. . 

OA 

a=—  9.46.28,0 

Ascension  droite   du    point 

orient  de  Péquateur 

yo 

a— a. —     j)0.23.53,O 

Long!  (i:de  du  point  orient  de 

Pécliplique 

yl 

L—  103.19.  4 18 

Lever  Trai  Ju  n-^u 

Longitude  du  point  occident 

du  même  cercle 

yL' 

i8oo-+-L=  283.19.  4,8 

T  r>v4>i*  vrnî  du  ilA' 

Tnclinaîspn  actuelle  de  Té- 

cliptique  sur  Thorizon. . . . 

ylo 

1=    63.  3.1*2,0 

IntmPHraniriîi: 

Correction  de  longitude  pour 

yLo. 

la  visibililô  dans  la  con- 

jonction  

I^' 

e:=.      ia.QI.35,0 

Correction  de  longit.  pour  la 

visibilité  dans  Poppobition. 

L'S' 

c'—       7.51. '27 ,6 

Longit.  du  soleil  à  Pinstant 

• 

dû  lever  apparent  du  matin. 

YS' 

L-t-c=  115.40.39,7 

Lever   appani.'  J 

Longit.  du  soleil  à  Pinstant 

matin,  oubli :^;  ' 

du  lever  apparent  du  soir.. 

yS' 

i8oo-hL— c'_  275.27.37,2 

Lever  appr.  du  i'*= 
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•    « 

13  cherche  de  même  les  éléments  des  couchers  par  les  formules 
s'y  rapportent;  et  Tétoile  considérée  étant  australe,  je  les 
e  en  construction  comme  le  montre  la^fig»  72'  : 


IBRVATIONS. 

DÉSroilATIOIl 

graphique. 

BXPRBSBION  AHAI.YTIQUB 

et 

namériqne. 

APPUGATIOX 

des 
résQltats  calcalés. 

occasoderétoile. 

OS 

• 

(A)=— 19.  6.  1,1 

De  Pouestvers  le  Jiord 

tscensionnelle. . . 

OA 

(a)—  9.46  28,0 

droite  du  point 

• 

e  réquateur  . . . 

ro 

a+(a)=     70.50.57,0 

• 

lu  point  occident 

Que 

tl 

(L)=    60.40.10,0 

r^nur.hpt*  vrAÎ  du  Anir 

M"*' •  • 

u  point  orient  du 

•  ^^ 

V^l/U^^ilCl     .  1  tti  VLU  VwAI  0 

le.    , 

YL' 

■i8oO-h(L)=  240.40  10,0 

Coucher  vrai  du  mat 

actuelle  de  Pe- 

t   *^ 

ur  Phorizon .    . . 

ylo 

(I)=  109.57.15,7 

Intérieur  au  triangle 

le  longitude  pour 

. 

ylo. 

c   dans   la  con- 

LS' 

{e)-     11.42.43,9 

lelongit.  pour  la 

M^KJ 

sns  Popposition. 

L'S' 

(<?)'=       7.26.58,4 

soleil  à  Pinstant 

apparentdusoir. 

yS' 

(L)— (0=    48.57.26,1 

Coucher  apparent  du 

ioleil  à  Pinstant 

soir,  ou  béliaque.  . 

ipparentdumat. 

Y  S' 

i8oo-h(L)-i-W=  248.  7.  8,4 

Couch.appar.du  mat. 

• 

9.  De  là  résulteçt  huit  indications  phénoménales  embrassant  * 
cle  entier  de  Tannée  solaire,  et  qui  se  succèdent  dans  Tordre 
nt,  marqué  par  l'accroissement  progressif  des  longitudes  du 
,  qui  les  produisent  à  partir  de  Téquinoxe  vernal  : 
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DisianATiOR 

du  phénomène 

dans  9on  application  à  Strias. 


Coucher  apparent  du  soir.  '. . . 

Coucher  Trai  du  soir 

Lever  vrai  du  matio 

Lever  appar.  du  inat.*(béliaque). 

Coucher  vrai  du  matin  

Coucher  apparent  du  matin    . . 

Lever  apparent  du  soir 

Lever  vrai  du  soir     


LOKOnODK 

dn  soleil 

à  l'instant 

où  11  s'opérait 

en  ras  IM, 

sons 
le  parallèle 
de  Hemphls.  ' 


.   o      /     // 
48.57. a6 

(10.40. .10 
103.19.  5 
115.40.40 

240.40.10 

a48.  7.  8 

275. 07. 37 

283.19.  5 


GASACTÈaS    SVÈGinVIK 

du 
phénomène. 


L^étoile  visible  le  soir  à  son  coucher,  pour  bi 

nière  fois. 

L^étoile  se  couche  avec  le  soleil  ;  elle  esir.s'- 
L^étoile  se  lève  avec  te  soleil  j  elle  est  uin  i  -. 
L^étoile  visible  le  matin  à  son  lever,  pov^  < 

miére  fois. 
L^étoile  se  couche  le  matin  quand  le  soleil  r  à 

elle  est  invisible. 
L^étolle  visible  le  matin  h  son  ceacher,  poori  ; 

mière  fois. 
L^étoile  visible  le  soir  à  son  lever,  pour  b  !en 

fois . 
L^étoile  se  lève  le  soir  quajid  le  soleil  se  cH 

elle  est  invisible. 


440.  11  faut  maintenant  trouver  les  jours,  auxquels  le  soleil 
atteint  les  longitudes  indiquées  dans  la  deuxième  colonne;  car  ce 
sont  là  les  dates  annuelles  de  chacun  des  phénomènes  qu^elIes 
désignent.  Je  vais  donner  un  moyen  très-simple  d^obtenir  ces  dates, 
à  quelques  minutes  de  temps  près.  Je  dirai  ensuite  comment  on 
arriverait  à  des  déterminations  plus  précises ,  si  l'on  jugeait  à 
propos  de  le  faire.  On  ne  pourrait  d'ailleurs  y  être  porté  que  par 
un  intérêt  de  curiosité  numérique ,  ces  phénomènes  étant  essen- 
tiellement incertains  par  la  nature  des  données  conventionnelles 
dont  on  les  fait  dépendre ,  et  par  toutes  les  circonstances  physiques 
qui  en  modifient  Inobservation. 

Je  choisis  comme  exemple  la  longitude  du  soleil  qui  corres- 
pond à  répoque  du  lever  héliaque  ;  elle  excède  de  ^iS*^  ^o%o*' ce\k 
de  90°,  qui  correspond  au  solstice  d'été.  Je  détermine  la  date 
julienne  de  ce  solstice  en  l'an  -f-  iSg,  par  les  Tables  abrégées  (k 
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M.  Largeteau,  que  l'on  trouvera  à  la  lin  de  f^et  ouvrage:  cela 
n'exige  qu'un  calcul  de  quelques  instants.  Klles  donnent  cette  date 
en  temps  moyen ,  compté  de  minuit  au  méridien  de  Paris,  Mais 
comme  le  méridien  de  Memphis  est  plus  oriental  de  i^56™  de 
temps  moyen ,  il  faut  ajouter  cette  différence  à  la  date  tabulaire , 
pour  avoir  celle  que  Ton  comptait  à  Memphis  au  même  instant 
physique.  On  trouve  ainsi  : 

Solstice  d'été  en  Pan  +  139../  J\nni/\i  2**  1°*  22*  ,  temps  moyen  à  Memphis 
compté  de  minuit. 

Il  faut  maintenant  avoir  égard  à  Tare  ultérieur,  que  le  soleil  a 
du  décrire  au  delà  de  ce  solstice.  Pour  cela  je  cherche,  comme 
première  approximation ,  le  nombre  de  jours  que  ce  trajet  aurait* 
exigé  si  Fastre  l'avait  parcouru' avec  sa  vitesse  moyenne  diurne. 
D'après  ce  que  nous  avons  trouvé  page  Sg ,  cette  vitesse  moyenne , 
exprimée  en  gïrades,  est  i^'jOgSiGSS;  ce  qui,  transformé  en 
mesures  sexagésimales,  équivaut  à  0*59' 8",  ou  3548"  d*àrc. 
Les  25**4o'4o"  ^^  ^^'21  ^"  solstice  valent  92  44©"  de  la  même 
division.  Donc,  en  substituant  la  vitesse  moyenne  du  soleil  à  sa 
vitesse  réelle,  le  nombre  de  jours  qu'il  emploierait  à  décrire  cet 

arc  serait  proportionnellement  ^^ttï-»  c'est-à-dire  26^,054  ii5, 

ou  26"*  i^  i7™55".  En  l'ajoutant  à  la  date  tabulaire  du  solstice,  la 
date  cherchée  du  lever  Jiéliaque  à  Memphis,  en  l'an  -h  139,  serait 
juin  50^3^*  19"*  18*;  ce  qui  équivaut  à  juillet  20^3^  19"  18',  en 
défalquant  les  trente  jours  du  moià  de  juin.  L'erreur  de  cette  éva- 
luation approximative  ne  peut  s'élever  qu'à  un  petit  nombre  de 
minutes  de  temps ,  et  elle  est  tout  à  fait  insignifiante  pour  l'indi- 
cation  d'un  phénomène  aussi  vague.  Si  l'op  voulait  avoir  la  date 
rigoureuse,  on  chercherait,  par  les  Tables  générales  du  soleil, 
quelle  a  dû  être  la  longitude  exacte  de  cet  astre ,  à  l'époque  obtenue 
par  notre  approximation.  Elles  donneraient  en  même  temps  son 
mouvement  diurne  actuel.  Alors,  comme  la  longitude  trouvée  par 
les  Tables  différerait  très- peu  de  la  longitude  exigée  1 15**  ^(/  /^o'\ 
on  obtiendrait  par  une  simple  proportion  le  court  intervalle  de 
temps  qui  serait  nécessaire  pour  la  compléter.  Ce  temps ,  ajouté  à 
la  date  approximative ,  ou  retranché  de  cette  date ,  selon  son  signe 


64^)  ASTaONOMlE 

propre ,  ferait  connaître  la  date  rigoureuse.  Mais  il  y  aura  bien 
peu  de  circonstances  où  Ton  trouvera  de  Pintérét  à  pousser  l'exac- 
titude jusque-là. 

441 .  Voici  maintenant  par  quel  motif  j'ai  choisi  Sirius ,  comme 
exemple  de  ces  phénomènes ,  si  habituellement  observés  autrefob 
par  les  anciens  peuples  de  qui  nous  avons  reçu  l'astronomie. 
Ptolémée^  dans  son  Traité  De^  apparitions  des  fixes,  exprime  les 
dates  des  levers  et  de^  couchers  héliaques,  en  jours  de  l'année 
julienne  intercalée,  qui  était  en  usage  alors  à  Alexandrie , /^a/t:? 
que,  dit-il  y  dans  cette  forme,  de  calendrier,  les  phénomènes  re- 
viennent pendant  beaucoup  de  temps,  sous  chaque  parallèle  ter- 
restre, aux  Jours  de  même  dénomination.  La  remarque  est  juste. 
Mais  on  peut  s*étonn.er  qu'il  n'en  ait  pas  fait  une  autre  qui  en 
semble  bien  voisine.  C'est  que  par  une  combinaison  singiilière  des 
éléments  de  position  propres  à  Sirius ,  depuis  plus  de  3ooo  ans 
avant  l'ère  chrétienne,  jusqu'à  plusieurs  siècles  après  cette  ère, 
l'intervalle  de  temps  compris  entre  deux  levers  héliaques  consé- 
cutifs de  celte  étoile,  sur  tous  les  parallèles  de  l'Egypte,  étant  cal- 
culé par  les  hypothèses  de  visibilité  que  nous  avons  admises ,  se 
trouve  presque  exactement  de  365^  7  ;  de  sorte  que  la  persistance 
de  son  lever  héliaque,  à  un  même  jour  julien  fixe,  qui  n'est  qu'ap- 
proximative pour  les  autres  étoiles ,  a  été  tout  à  fait  exacte  pour 
celle-là  dans  la  longue  étendue  de  temps  que  je  viens  de  spécifier. 
Ainsi ,  sous  le  parallèle  de  Memphis  par  eixemple ,  la  date  de  ce 
lever,  cal ciilée  comme  nous  venons  de  le  faire,  coïncide  toujours 
avec  un  20  juillet.  La  constance  de  son  retour,  après  365^  7  justes, 
paraît  avoir  çté  très-anciennement  constatée  en  fait  par  les  Égyp- 
tiens, et  cela  a  servi  de  fondement  à  une  période  astrolc^que 
imaginée  sous  la  domination  romaine  en  l'honneur  de  Tavénement 
du  premier  Antbnin ,  à  laquelle  les  prêtres  égyptiens  de  ce  temps 
donnèrent  le  nom  de  sothiaque,  Sothis  étant  la  dénomination 
égyptienne  de  l'étoile  Sirius.  Les  personnes  qui  voudraient  avoir 
plus  de  détails  sur  la  nature  de  cette  période  et  sur  les  applications 
qu'on  en  a  faites,  ou  qu'on  lui  a. supposées,  pourront  consulter  un 
Mémoire  inséré  au  tome  XX  du  Recueil  de  l'Académie  des 
Sciences  y  avec  ce  titre  :  Mémoire  sur  divers  points  d'astronomif 
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ancienne,  et  en  particulier  sur  la  période  sothiaque,  comprenant 
1^60  années  juliennes  de  ^Sè  j. 

442.  Les  questions  que  nous  venons  de  traiter,  et  un  grand 
nombre  d'autres  qui ,  de  même  que  célIes-là ,  se  rapportent  à  des 
déterminations  d'astronomie  ancienne  y  peuvent  se  préparer  avan- 
tageusement ,  et  souvent  se  résoudre,  aVec  une  approximation  suf- 
fisante, à  l'aide  d'un  globe  céleste  dont  l'axe  équatorial  est  rendu 
coniquement  mobile  autour  de  l'axe  de  Técliptique  ;  de  manière 
que  l'on  puisse  à  volonté  amener  et  fixer  les  pôles  de  la  rotation 
diurne  du  ciel,  sur  les  directions  successives  que  la  pfécession 
leur  assigne  parmi  les  étoiles ,  aux  époques  diverses  que  l'on  veut 
considérer.  J'ai  fait  construire ,  pour  la  Faculté  des  Sciences  de 
Paris,  un  instrument  de  ce  genre ,  où  l'axe  équatorial,  devenu  ainsi 
mobile ,  entraîne  avec  lui  son  équateur  et  ses  cercles  de  décli- 
naison, de  manière  à  montrer  toujours  immédiatement  leurs  di- 
rections actuelles.  Ayant  eu  beaucoup  d'occasions  d'en  apprécier 
l'utilité,  je  vais  donner  ici  les  détails  de  sa  construction.  . 

445.  Le  principe  fondamental  de  son  mécanisme  est  rendu 
sensible  dans  la^g".  7 3.  Le  cercle  intérieur  que  l'on  y  voit  tracé 
repréisente  la  projection  orthogonale  du  globe  céleste  sur  un  plaii 
contenant  l'axe  de  l'écliptique  désigné  par  le  diamètre  l?'p\  dont 
P'  marque  le  pôle  boréal ,  et/^Me  pôle  austral.  Toutes  les  constel- 
lations, caractérisées  par  leurs  étoiles  principales,  qui  ont  été 
placées  Sur  le  globe  dans  leurs  positions  relatives,  par  longitude 
et  latitude,  doivent  être  supposées  reportées  sur  cette  projection; 
naais  on  ne  les  y  a  point  dessinées  pour  que  l'indétermination  de 
la  figure  convienne  à  l'éventualité  d'une  rotation  du  globe  autour 
de  l'axe  P'/?'.  On  y  a  seulement  tracé,  perpendiculairement  à  cet 
axe,  la  droite  £C£i  qui,  dans  toutes  les  phases  de  la  rotation, 
forme  la  projection  du  grand  cercle  de  l'écliptique  sur  le  plan  du 
tableau ,  l'œil  du  spectateur  étant  placé  à  l'infini  sur  la  droite 
menée  perpendiculairement  à  ce  plan  par  le  centre  C.  Pour  que 
le  globe  puisse  tourner  matériellement  autour  de  l'axe  P'/^S  il  est 
traversé  dans  ce  sens  par  une  tige  métallique  dbnt  les  deux  bouts 
saillants  entrent  dans  deux  cylindres  de  métal  très-courts,  AA,  aa^ 
qui  leur  servent  de  pivots.  Ces  cylindres  sont  extérieurement  fixés  à 

T.  IV.  4^ 
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demeure  dans  un  cercle  de  cuivre  divisé  en  degrés  et  denii-degrési 
que  je  désignerai  par  1 1  dans  le  discours,  comme  type  de  spécifi- 
cation. L^isage  de  ces  divisions,  et  le  sens  de  leur  numérotage  sera 
expliqué  plus  tard.  Sjur  notre  figure,  ce  cercle  It  est  supposé 
coïncider  avec  le  plan  du  tableau,  et  y  être. maintenu  fixement, 
tandis  que  le  globe  fait  sa  révolution  indéfinie  autour  de  Taxe  Vp' . 
Concevez  maintenant,  par  le  centre  G,  une  droite  idéale,  imma- 
térielle, CP,  formant  avec  CP'  un  angle  o.égal  à  l'obliquité  de 
Fécliptique,  que  Ton  supposera  constante  dans  ces  sortes  de  con- 
structions ;  car  les  faibles  changements  qu'elle  a  éprouvés  depuis 
les  plus  anciennes  observations  jusqu^à  nos  jours  peuvent  être 
négligés  dans  des  déterminations  approximatives,  applicables  à 
des  indications  d'autant  plus  incertaines  qu'elles  sont  plus  distantes. 
Parmi  toutes  les  positions  que  le  globe  pourra  prendre,  en  tournant 
autour  de  Taxe  P'/>',  il  y  en  aura  toujours  une ,  une  seule,  où  la 
droite  idéale  GP  Iq.  percera  au  point  dans  lequel  se  trouvait  le  pôle 
de  réquateur,  à  telle  époque  temporaire  que  Ton  voudra  consi- 
dérer ;  et  je  donnerai  tout  à  l'heure  le  moyen  de  reconnaître  cette 
position  spéciale.  Supposons  provisoirement  qu'on  l'ait  constatée. 
Pour  fixer  le  globe  dans  cette  position  relativement  au  cercle  mé- 
tallique I ,  qui  Tentoure ,  on  se  sert  d'une  tige  à  rappel  T,  dont  le 
bout  T  est  libre ,  l'autre  tenant  à  ce  cercle  par  une  charnière  placée 
à  go°  du  pôle  P  ',  conséquemment  dans  le  plan  du  cercle  écliptique. 
Elle  est  représentée  renversée  par  rotation  sur  le  plan  du  tableau. 
Mais ,  en  la  faisant  tourner  dans  sa  charnière ,  elle  vient  s'appliquer 
sur  le  cercle  elliptique  £E|  qui  est  percé  de  trous  espacés  à  lo*" 
d'intervalle  ;  et  sa  tête  T  s'y  fixe  par  le  moyen  d'une  vis  dépression 
VV  qui  s'engage  dans  de  petits  écrous  dont  ces  trous  sont  garnis 
intérieurement.  La  course  du  rappel  embrasse  une  longueur  d'un 
peu  plus  de  5®,  ce  qui  permet  d'arrêter  le  globe  dans  chaque  po- 
sition précise,  où  la  droite  idéale  GP  le  perce  au  point  que  l'on  a 
reconnu  comme  pôle  actuel  de  l'équateur.  Pour  réaliser  maintenant 
cette  droite,  dans  la  relation  qui  lui  est  assignée,  on  a  fixé  exté- 
rieurement, au  cercle  métallique  I|,  deux  tourillons  BB,  bb^  placés 
sur  ses  prolongements;  et,  à  leurs  centres  extérieurs,  s'engagent 
les  pivots  d'un  deuxième  cercle  I„  qui,  de  même  que  I,,  est  re~ 
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présenté  ramené  dans  le  plan  du  tableau  (*).  Ce  cercle,  ainsi 
attaché)  peut  tourner  librement  autour  de  la  droite  idés^e  PG^, 
comme  a;^e.  Donc ,  une  fois  cette  droite  amenée  à  percer  le  globe 
au  point  P,  qu'occupait  le  pôle  boréal  de  Téquateur  à  Fépoque  as- 
signée ,  si  Ton  fixe  le  cercle  métallique  intérieur  It  aux  divisions  de 
Fécliptique  pai*  sa  pince  d'attache ,  sans  déranger  le  point  d'inter- 
section P,  ce  cercle,  et  le  globe,  pourront  tourner  ensemble  autour 
d'elle,  comme  axe  réel  de  l'équateur  du  moment.  Cet  équateur 
temporaire  pourra  être  représenté  par  un  cercle  métallique  QQi, 
concentrique  au  globe,  et  fixé  perpendiculairement  au  cercle  in- 
térieur I„  à  90°  des  pôles  BB,  66.  On  connaîtra  ainsi  les  étoiles  qui 
se  trouvent  sur  sa  direction  à  l'époque  choisie.  On  pourra  encore 
faire  partir  des  mêmes  pôles  deux  demi-cercles  à  rotations  indé- 
pendantes, l'un  représenté  ici  comme  antérieur  au  tableau ,  l'autre 
comme  postérieur;  ils  figureront  les  cercles  de  déclinaison  actuels 
des  étoiles  sur  lesquelles  on  les  fera  coïncider.  Dans  l'état  de  fixité 
donné  ici  au  globe  relativement  au  pôle  équatorial  actuel  P,  le 
cercle  Ii,  qui  contient  dans  son  plan  ce  pôle,  et  le  pôle  P  de  l'éclip- 
tique,  devient  le  colure  des  solstices  pour  l'époque  choisie.  Les  rela- 
tions qui  se  trouvent  ainsi  matériellement  établies  entre  les  différents 
cercles  que  nous  venons  de  décrire,  nous  indiquent  le  sens  qu'il 
convient  de  donner  aux  divisions  tracées  sur  leur  contour,  pour 
les  approprier  le  plus  avantageusement  à  exprimer  les  parties  des 
arcs  célestes' qu'ils  représentent.  Ainsi,  pour  les  cercles  I,,  I3,  et 
pour  les  demi- cercles  de  déclinaison,  la  graduation  devra  partir 
de  l'extrémité  du  diamètre  qui  est  assujettie  à  se  trouver  toujours 
sur  le  prolongement  du  pôle  P  ;  et  des  deux  côtés  de  cette  origine 
elle  s'étendra  continûment  depuis  o^  jusqu'à  180".  Alors  les  arcs 
de  chaque  graduation  mesureront  immédiatement  des  distances 
polaires,  comptées  à  partir  du  pôle  boréal  de  l'équateur  actuel.  Le 

(*)  Loijig,  73,  que  j''einploie  ici  pour  Texposition  ,  présente  ces  deux  cer- 
cles beaucoup  plus  distants  entre  eux,  et  du  globe,  qu^ils  no  le  sont  dans  la 
construction  réelle.  Cela  était  nécessaire  pour  rendre  sensibles  les  conditions 
de  leur  ajustement.  Mais ,  en  fait ,  on  les  rapproche  autant  quUl  est  possible , 
sans  qu'ails  se  gênent  dans  leur  rotation  indiTîduelle.  Cest  ce  que  Ton  voit 
sur  les^.  74  et  76. 
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cercle  QQ,,  qui  représente  cet  équateur,  devra  seul  être  divisé  con- 
tinûment depuis  o®  jusqu'à  36o°,  pour  que  sa  graduation  se 
conforme  à  la  continuité  des  ascensions  droites  qui  se  comptent  sur 
ce  cercle.  Le  sens  de  la  numération  devra  suivre  l'ordre  de  Ion- 
gitude  des  constellations  dessinées  sur  le  globe.  Ainsi  ces  longitudes 
étant  supposées  croissantes  dans  le  sens  EE . ,  la  graduation  du 
cercle  équatorial  devra  marcher  dans  le  sens  QQ|. 

D'après  cela,  le  point  Q  étant  toujours  contenu  dans  le  colure 
des  solstices,  d'après  les  dispositions  précédentes,  il  correspondra 
en  ascension  au  solstice  d'été,  et  le  point  Q,  au  solstice  d'hiver. 
La  division  du  cercle  équatorial  devra  donc  marquer  90**  en  IQ  ; 
270°enQ|.  Le  point  intermédiaire,  appartenant  à  l'hémisphère 
antérieur  du  tableau,  qui  se  projette  en  C,  sera  marqué  180®.  Il 
répondra  à  l'équinoxe  automnal.  Le  point  diamétralement  opposé, 
appartenant  à  l'hémisphère  postérieur ,  et  qui  se  projette  aussi  en 
C,  répondra  à  l'équinoxe  vernal:  il  sera  marqué  o®.  Ces  concor- 
dances conventionnelles  étant  établies,  rien  ne  sera  plus  facile  que 
d'ajuster  l'instrument  de  manière  que  la  droite  idéale  CP,  dirigée 
dans  l'axe  du  tourillon  polaire  Bfi,  perce  le  globe  au  point  précis 
où  se  trouvait  le  pôle  boréal  de  l'équateur,  à  une  époque  assignée. 
Gar^  supposez,  par  exemple,  qu'une  étoile  connue  de  l'écliptique 
se  trouvât  alors  à  l'équinoxe  vernal ,  ou  à  l'équinoxe  automnal. 
Ayant  dévissé  la  pince  d'attache  et  rendu  le  globe  libre ,  on  le  fera 
tourner  autour  de  l'axe  F/?',  jusqu'à  ce  que  l'étoile  dont  il  s'agit 
vienne  se  placer  proche  de  la  division  équaturiale ,  qui  est  marquée 
o®  ou  180®.  Puis  on  le  fixera  au  cercle  I,  par  sa  pince  d'attache, 
dans  cette  position  approximative;  et  Ton  achèvera  d'amener 
l'étoile  à  son  équinoxe  par  le  rappel.  On  opérera  d'une  manière 
analogue  si  l'étoile  de  l'écliptique  qui  est  donnée  comme  régula- 
trice doit  avoir  telle  ou  telle  longitude  à  l'époque  assignée.  On 
arriverait  encore  au  même  but  si  l'on  savait  qu'une  étoile  connue 
a  dû  avoir  alors  un  degré  donné  d'ascension  droite.  Dans  ce  cas, 
on  amènerait  sur  l'étoile  le  cercle  de  déclinaison  mobile  qui  appar- 
tient au  même  hémisphère  ;  et  l'on  fixerait  le  globe  dans  la  position 
où  ce  cercle  vient  couper  l'équateur  QQi  au  degré  d'ascension 
droite  indiqué.  Enfin,  si  Ton  avait  seulement  la  date  de  l'époqne 
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pour  laquelle  oa  devrait  replacer  le  })ôle  équatorial  P^  on  pren- 
drait rintervalle  de  cette  époque  à  Tannée  180Q,  et  Ton  calculerait 
Tare  de  précession  dont  les  longitudes  ont  dû  varier  sur  l'éclip- 
tique  dans  cet  intervalle,  d'après  la  proportion  simple  de  5o'^,2 
par  année,  soit  en  avant,  soit  en  arrière.  On  appliquerait  cette 
correction  à  la  longitude  qu'avait,  en  1800,  une  des  étoiles  situées 
dans  récliptique  ou  très-près  de  ce  cercle  ,  comme  FÉpi  ou  Régu- 
lus  ;  et  Ton  ajusterait  le  globe  d'après  cette  donnée ,  comme  je 
l'ai  dit  tout  à  Theure  pour  le  cas  où  là  longitude  est  assignée 
immédiatement. 

Afin  de  rendre  toutes  ces  opérations  facilement  praticables,  le 
cercle  extérieur  h  s'enchâsse  dans  une  monture  à  pied ,  qui  le  main- 
tient vertical ,  en  lui  laissant  un  mouvement  de  glissement  dans  ce 
sens  à  frottement  ferme,  qui  permet  de  placer  à  volonté  l'axe  équa- 
torial CP  dans  toutes  les  inclinaisons  relativement  au  plan  de  l'ho- 
rizon. Cet  ajustement  est  représenté  dans  les  fig.  74  ^^  7^  >  ^^  ^^ 
est  vu  en  perspective  sous  deux  faces  diamétralement  contraires. 
On  y  reconnaîtra  facilement  les  divers  cercles  de  la  ^g.  78  ,  par 
l'identité  des  lettres  qui  les  désignent.  Le  plan  de  l'horizon  y  est 
représenté  matériellement ,  et  dans  sa  position  naturelle ,  par  le 
cercle  HH|,  qui  est  pareillement  divisé  sur  son  contour  depuis  0° 
jusqu'à  ±  180®.  Le  zéro  est  placé  au  point  d'insertion  du  cercle  I, 
qui  doit  représenter  l'extrémité  nord  de  la  ligne  méridienne. 
Quand  le  globe  est  ajusté  pour  l'époque  que  l'on  a  choisie,  on 
fait  tourner  le  cercle  I3  dans  son  plan ,  de  manière  à  placer  le  pôle 
boréal  P  au-dessus  ou  au-dessous  du  point  nord  de  l'horizon,  à 
l'angle  d'élévation  ou  d'abaissement  auquel  il  se  trouve  être  en 
réalité  dans  le  lieu  de  la  terre  que  l'on  veut  considérer.  Alors ,  en 
faisant  tourner  le  système  intérieur  autour  de  l'axe  Vp ,  on  voit 
tous  les  phénomènes  de  la  rotation  diurne  se  succéder  relativement 
au  cercle  méridien  I2  et  à  l'horizon  UH ,  tels  qu'ils  s'opéraient  ou 
devront  s'opérer  en  réalité  dans  le  lieu  dont  il  s'agit,  à  l'époque  pour 
laquelle  l'instrument  est  ajusté.  On  y  voit  les  longitudes  des  diverses 
étoiles,  leurs  déclinaisons,  leurs  ascensions  droites,  leurs  ampli- 
tudes ortives ,  occases ,  leurs  hauteurs  méridiennes ,  enfin  toutes 
les  circonstances  que  l'on  peut  avoir  quelque  intérêt  à  étudier  ou  à 
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reproduire.  Od  y  voit  aussi  les  rapports  de  ces  circonstances  avec 
les  phases  du  mouvement  annuel  du  soleil  dans  Técliptique ,  phases 
dont  les  Tables  de  cet  astre  font  connaître  les  époques  absolues, 
au  temps  pour  lequel  le  globe  a  été  disposé.  Tout  cela,  je  le 
répète ,  est  extrêmement  utile  pour  préparer  les  calculs  d'astro- 
nomie ancienne,  et  suffît  très-souvent  pour  y  suppléer.  Ce  sont 
les  motifs  qui  m'ont  décidé  à  entrer  dans  les  détails  de  la  con- 
struction qui  procure  ces  avantages. 
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NOTES 


ET  EXEMPLES  DE  CALCULS 

RELATIFS  AU  TOME  IV. 


NOTE  I. 

Exemple  d'un  calcul  du  temps  vrai,  du  temps  moyen  et 
du  terups  sidéral  y  d'après  des  hauteurs  absolues  du 
soleil  y  observées  hors  du  méridien. 

Soient  y  comme  dans  la  page  48a  du  tome  III,  A  la  distance  polaire  appa- 
rente du  soleil,  D  la  distance  du  pôle  au  zé«ith,  ou  le  complément  delà  lati- 
tude du  lieu  où  Ton  observe  ;  nommons  Z  fa  distance  zénithale  du  soleil  ob- 
servée, et  corrigée  de  la  réfraction  et  de  la  paralla^ce  j  enfin  ^  soit  P  Tangle 
horaire  cherché  :  avec  ces  données,  on  aura  P  par  la  formule 


▼  sinAsinU 


sin^P=  „  .     A    .    r» 

▼  sinAsinU 

dont  nous  avons  déjà  fait  un  fréquent  usage.  Voici  un  exemple  de  calcul  ap- 
pliqué à  une  observation  du  soleil ,  faite  par  M.  Mathieu  et  moi ,  à  Duuker- 
que,  le  21  mars  1809.  La  latitude  était  de  5i°2i'2%5,  la  hauteur  dubaro- 
mètre  o^,'j6S^o,  et  le  thermomètre  centésimal  à  +8^. 

Le  temps  vrai  de  Pobservation  était  déjà  connu  à  très-peu  près  par  les  ob 
servations  des  jours  précédents  :  avec  cette  donnée,  supposée  exacte ,  .on  a 
calculé,  par  les  Tables  .du  soleil ,  quelle  devait  être  la  distance  apparente 
de  cet  astre  au  pôle  boréal  de  Péquatenr  pour  Pinstant  moyen  de  la  série. 
Une  petite  erreur  sur  le  temps  ne  pouvait  avoir  sur  ce  résultat  qu^une  in> 
Huence  insensible,  parce  que  la  distance  polaire  du  soleil  varie  très-peu 
dans  un  petit  intervalle  de  temps.  Toutefois  cette  erreur  peut  se  redresser 
d^elle-même;  car,  si  Ton  s^est  trompé  sur  le  temps  en  calculant  la  distance 
polaire,  Pangle  horaire  déduit  de  Inobservation  différera  de  celui  que  Ton  u 
supposé.  On  recommencera  donc  le  calcul  de  la  distance  polaire  avec  celte 
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nouvelle  donnée  ;  et  cette  fois  Terreur  du  temps ,  sUl  en  reste  une ,  sera  cer- 
tainement assez  petite  pour  qu^on  puisse  employer  la  distance  polaire 
comme  exacte.  Dans  notre  exemple,  on  atait  cette  distance  polaire,  ou 
A  =890 44' la''. 

L''ob8erTation  faite  an  cercle  répétiteur  à  niveau  fixe ,  après  le  paBsage  dn 
soleil  au  méridien,  avait  donné  la  distance  apparente  dn  centre  du  soleil  an 
zénith 75«2'54%a9 

Correction  du  niveau —  5, 27 

75®a'49'',oa 

Réfraction .  -*-3. 39,oi 

Parallaxe — 8,67 

Distance  vraie  du  soleil  au  zénith Z=^ 'j5^6' ig" ,^ 

Avec  ces  données ,  on  effectue  le  calcul  ainsi  qu^il  suit  : 

A=    89<»44'ïa'',oo 
D=    380 57' 55",  00 

A— D=:     5oo47'i7'',oo  5o«>4e' 17^ 

Z=    750  6' 19",  46  75«>  6'i9,46r 

2.-^^  —  0=  i25o52'36%46      Z-+-D  — A=24o2o'  a, 46 

^±±Zl9^    feo56'te%a3      Z^D~A^^^^^,         3 
a  "^  '  a 

Ibg  sin  {     "'"^""     )  =        ^>94964^7      lo«  sin  A  =  1,9999954 

log  sin  l j  =        7,3237922      log  sin  D  =3r  7,7985466 

7,2734349  T,79854ao 

7,7985420 

log8in»|P=  1,4748929 

logsin*^P=  1,7374464 

iPt=  330  6' 53%  47 

P=  66oi3'46%   9=    4*»a4™55',i3 

Avec  fe  temps  vrai  ainsi  connu ,  les  Tables 
donnent  le  temps  moyen  .     ......        i6'*3a™ao*,  17 

£t  ensuite  le  temps  sidéral 4^  27"^  ^o' 7  ^9 

Epoque  moyenne  de  la  série  en  temps  de  la 
pendule a**  10™  9",  65 

H-etard  de  la  pendule  sur  le  temps  sidéral  à 
1^ époque  de  Tobscrvation  du  soleil .     .     .     •  '2^17"*  10*,  94 
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NOTE  IL 

Exemple  dHun  calcul  de  F  obliquité  de  Fécliptitfue  f^ar  unfi 
déclinaison  du  soleil  obsetvée  près  du  solstice. 

L^observation  que  je  prendrai  pour  exemple  a  été  faite  par  M.  Mathieu  ei 
moi ,  à  rObsenratoire  de  Paris ,  avec  un  cercle  répétiteur  à  niveau  fixe  ,  le 
iSjuio  i8og,  le  baromètre  étant  à  0^,75722;  le  thermomètre  attaché  au  ba- 
romètre marquait  +18^,8  de  la  division  centésimale,  elle  thermomètre 
exposé  à  Pair  libre  et  à  Tombre  marquait  +22^,5. 

Voici  d^abord  le  tableau  des  angles  horaires  observés  et  des  réductions  au 
méridien.  Nous  avons  fait  un  calcul  semblable  pour  la  polaire ,  tome  III , 
page  484. 
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Passage  du  soleil  au  méridien  en   temps  de  la  pendule: 


iPOQUB 

deâ 

ANCLB  HORAIXE. 

RÉDUCTION. 

obserTAtions. 

h     m    g 

m    S 

« 

5.   5.  9 

17.58 

633,4 

9.53 

i3.i4 

343,7 

i3.23 

9-44 

186,0 

i5.  7 

8.  0 

125,7 

16.11 

6.56 

94,4 

17.13 

5.55 

68,7 

18.   I 

5.  6 

5i ,  I 

19.  3 

4.  5 

33,7 

19.58 

3.  9 

»9>S 

31. 5o 

1 .17 

3,2 

33.55 

0.13 

0,1 

34.23 

i.i5 

3,1 

35.10    • 

3.    3 

8,2 

37.36 

4.39 

39,8 

38.38 

5.3i 

59,8 

39.43 

6.36 

85,5 

30.48 

7-4» 

ii5,9 

33.    0 

8.53 

i54,9 

33.35 

10.28 

3l5,I 

34.41 

11.34 

263,6 

36..  10 

i3.  3 

334,3 

36.58 

i3.5i 

.376,5 

37.59 

14*53' 

433,8 

38. 5o 

15.43 

484,8 

39.33 

16.26 

53o,o 

40.46 

17.39 

611,3 

f\l.t\0 

18.33 

675,3 

43.37 

19.20 

734,1 

6683,2 

A.TCC  cette  somme,  on  calcule  la  réduction  moyenne  de  la  dislance  par  li 
formule 

^      sin  A  sin  D(i4-  2r')     2".si'n'j^' 


sin  Z 


bin  I 


65 1 


PHYSIQUE. 

'^••""'j^'.    Pour 


8tn  i'' 


La  quautité  6683'', a  est  la  somme  des  facteurs  variables 

calculer  le  facteur  constant ,  il  faut  connaître  les  valeurs  de  A,  Z  et  r'.  D^a- 
bord ,  robsenratioh  étant  faite  à  IHDbservatoire,  dont  la  latitude  est  43^  Wi^", 
on  avait : D=  4iO  9-46!' 

La  distance  polaire  du  soleil ,  calculée  par  les 
Table» ,  pour  midi ,  était A  =  66.40.43 

Comme  il  s^agitd^un  passage  au  méridien  supé- 
rieur, on  avait Z  =  A  —  D=  a5.3o.57 

De  plus,  la  pendule  avançait  par  jour  sur  le 
soleil  de  io6',8  ;  ainsi,  comme  r'  exprime,  en  géné- 

106,8 
rai,  le  retard  diurne  divisé  par  86400%  on  avait.  r'=  —  "gSÂôo 

Avec  ces  données  ,  le  calcul  du  facteur  constant  se  fait  de  la  manière  sui- 
vante, comme  on  Ta  déjà  vu  pour  la  polaire  à  Tendroit  cité  : 

log(i-+-ar') =  i,9989a5i 

log  sinD =  T,8i83583 

log  sin  A =  7,9629812 

1,7802646 
log  sin  A  -  D :    =  T  ,63^3359 

log  facteur  constant 0*1459287 

log6683,a 3,8249845   . 

3,9709182 
log  28 i,447i58o 

2,5a37552 
Réduction  moyenne —  334", 006 

Cette  réduction  est  soustractive  de  la  distance  zénithale,  mais  elle  sup- 
pose la  distance  polaire  du  soleil  constante,  tandis  qu'elle  allait  en  dimi- 
nuant, parce  que -le  soleil  n^était  pas  encore  arrivé  au  solstice.  La  correc- 
tion que  cette  circonstance  nécessite  a  été  expliquée  dans  le  tome  111 , 
page  44^1  nous  en  ferons  ici  Tapplication.  La  somme  des  angles  horaires 
exprimés  en  minutes  de  temps  et'f raclions  de  minute  est  : 

Avant  le  passage  au  méridien •       75'",6o 

Après  le  passage  au  méridien >87"^,9i 

Différence ii2*n,32 

Diminution  de  la  distance  polaire  en  i"^  de  temps..    .  .       o",io 

Somme  des  corrections 11", 23 

Divisant  par  28  le  nombre  des  observations  ,  on  a  la 

correction  moyenne ,  qui  est o",4oi 
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Puisque  la  distance  pokiire  va  en  décroissant,  les  distances  zénithales 
obserrées  avant  midi ,  et  réduites  au  méridien ,  sont  plus  grandes  qae  la 
distance  méridienne  ;  au  contraire ,  les  observations  faites  après  midi 
donnent  des  distances  méridiennes  trop  petites.  Puisque  celles-ci  rempor- 
tent, la  correction  moyenne  o'',4^i  doit  être  ajoutée  aux  distances  léoi- 
thal  es  observées;  on  doit  donc  écrire +  o''y4^i.  Généralement,  soieotMli 
somme,  des  angles  observés  avant  midi,  S  la  somme  des  angles  obserrés 
après,  ces  angles  étant  exprimés  en  minutes;  nommons  cr  raccroissemeot 
de  la  distance  polaire  du  soleil  en  i'  de  temps  :  la  correction  moyenoc 

(M— S)w 
additive  aux  distances  zénithales  a  pour  expression  -h  ^ >  »  et»"! 

le  nombre  des  observations.  Il  ne  reste  ,  dans  chaque  cas  particulier,  qa^k 
suivre  les  signes  que    prend  cette  formule. 

Enfin ,  il  nous  faut  calculer  la  réduction  que  la  distance  méridienne  exige 
pour  être  ramenée  au  solstice.  Cette  réduction ,  toujours  additive,  estdonoée 
par  la  formule 

sin  D'  =  21  tang  ù  sin* ^L'—  a  tang*  ta  sin* |L' ; 

ta  est  Tobliquilé  de  Péclipiique,  elL'  la  distance  du  soleil  au  solstice,  eD 
longitude  Cette  formule  a  été  démontrée  page  42. 

Dans  notre  exemple ,  on  avait  w  =  23°  27'  4^"  ,^7  i  <*«  plus ,  la  valeur  deL', 
calculée  par  les  Tables  du  soleil,  de  Delambre,  éUitL'  =  e<»7'37^  Afec 
ces  données ,  le  calcul  s^effectue  ainsi  qu^il  suit  :  ^ 

log2.    .   .  =  o,3oio3oo  log2.    .   .  =  o,3oio3oo 

logtangw   =  7,6375143  logtang'w  =  2,9125429 

logsin;L'  =  3,4557688  logsin^U'  =  6,9115376 


3,3943i3i  6,i25iio5 

i»'  terme         0,0024792097      2«  terme.     —  o,ooooo23339 
•i*  terme     —  o,ooooo23339 


sinD'  .  0,0024768758 

logsinD\  =  3,3940795 
D'.  .   .    .  =  8'3i",io 

Toutes  nos  réductions  étant  connues  ,  nous  achèverons  le  calcul  comme»! 
suit: 
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Distance  xéni thaïe  moyenne  observée •     .i5«36' i2'',o5 

Correction  du  nîTeau •+-o"'.i5 

a5o36'ia*,2o 
Réfraction  moins  parallaxe +2!»'', 79 

a5o36'34%99 
Réduction  au  méridien —5' 3^, 006 

Pour  la  variation  de  déclinaison +o'',4oi 

Distance  méridienne  du  soleil  au  zénith aS^Si'    l'S^Q 

Distance  de  Téquateur  an  zénith 4^°  ^o'  ■4'' 

Déclinaison  du  soleil  observée aS^  ig'ia'^yGi 

Réduction  au  solstice H'^i^fio 

a3027'43'',7i 
Correction  pour  la  latitude  du  soleil,  donnée  par  les 
Tables,  page  33 -+-o'',85 

Obliquité  apparente 23037' 44^,56 

Cette  obliquité  est  celle  qui  avait  lieu  réellement  à  IVpoquede  Tobserva- 
tion  ;  U  faudrait  encore  en  déduire  la  nutation  ,  ni  Ton  voulait  obtenir  To- 
bliquilé  moyenne. 

On  forme  ainsi  autant  de  valeurs  de  Fobliquité  apparente  que  Ton  a  d^ob- 
servations  du  soleil.  On  réduit  ces  valeurs  à  Tobliquité  moyenne  en  tenant 
compte  de  la  nutation.  Le  milieu  entre  tous  ces  résultats  donne,  avec  une 
grande  précision,  Tobliquité  moyenne  de  l'écliptiquc  h  l'époque  où  Ton  a 
observé.  Ceci  a  été  expliqué  avec,détail  dans  les  pages  33  et  ^i  du  présent 
volume. 
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NOTE  m, 

RELATIVE    A    LA    PAGE  34 • 

Exemple  d'un  calcul  de  la  longitude  du  soleil  près  de 
rééfuinoxe  d automne ,  pour  trouver  la  coiTection  des 
Tables  du  soleil. 

Ce  calcul  est  tout  à  fait  analogue  à  celui  que  nous  avons  détaillé  dans  la 
note  précédente  ;  c'^est  pou^uoi  je  rexposerai  plus  brièvement.  LVbserra- 
lion  qui  nous  servira  d^exemple  a  été  faite  à  TObservatoire  de  Paris,  le  1 5  sep- 
tembre 1809,  par  MM.  Mathieu  et  Arago,  avec  un  cercle  répétiteur  i  niTeau 
fixe.  Le  baromètre  marquait  o">  ,7574*2,  le  thermomètre  à  Tair  libre  + 19°- 

Epoque  du  passage  du  soleil  au  méridien  en  temps  de 

la  pendule  :   1 1  **  26"*  3S8. 


ÉPOQUE 

des 
obsetTations. 


h  m  s 
I I . 22 . 5o 

23.43 

24.40 

25.32 

26.33 
27.20 
28.33 
3o .  59 
31.59 
32.48 
34 . 1 2 
35.  o 


ARGLB  HOBAIRE. 


m    S 

2.14 
I.2I 
0.24 
0.28 
1.29 
2.16 
3.29 

5.55 
6.55 

7.44 
9.  8 

9.56 


RiOUCTIOR. 


La  réduction  au  méridien  se  calcule  par  la  formule 

_sin  AsinD(i-+-ar')    a".  sin'J;;/ 


J  = 


sinZ 


sîn  1' 
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Or  on  avait,  dans  ces  observations, 

D=4io  9'46\ 
A  =  86053'  37"  croissante, 
Z=:A  -D=45o43'5i''. 

La  pendule  avançait  par  joar  de  219'  ;  on  avait  donc 

''    "■  86400* 

Avec  ces  données ,  on  calcule  ^;  et ,  eu  divisant  la  somme  des  â  par  i:;i, 
nombre  des  observations,  on  a  la  correction  moyenne.  Voici  ce  calcul  : 

log(i-t-2r')    .,.....=  1,9977935 

logsinD =  T,8i83583 

logsinA =  N999^'7 

1,8 I 55 125 
logsin  (A— D) =  7,8549525 

log  facteur  constant =  7,96o56oo 

log  68g,8 =  a,83873j2 

2,7992832 
logis 1,0791812 

1,7201020 
Réduction  moyenneau  méridien  .  —  52'',49       soustractivc. 

La  correction  moyenne  résultant  du  changement  de  la  distance  polaire 
pendant  Pintervalle  de  la  série  a  été  donnée  dans  la  note  précédente.  Son 
expression  générale  est 

(M-S)t:r 

elle  s^ajouteà  la  distance  zénithale  moyenne  avec  son  signe.  Ici  >  en  ajoutant 
les  angles  horaires  avant  et  après  le  passage,  on  trouve  : 

M=        4'"»oo 

S=      47™, 33 

Différence M— S=— 43™,33 

Accroissement  de  la  distance  polaire  en  i"'  de 
temps ,  déduite  des  Tables ty= -f-    o",96 

Par  conséquent (M— S)o=  —  4*"»^9^ 

M   A 
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Avec  ces  résulats  on  peut  calculer  la  déclinaiflou  du  soleil  ainsi  qu*il  mit  : 

Distance  zénithale  observée 4^o4^'52',5o 

Correction  du  niveau +0^,89 

45o43'53',39 
Réfraction  moins  parallaxe Si" ,37 

45044' 44' ,66 

Réduction  au  méridien —  ^^"tkd 

Pour  la  variation  de  la  distance  polaire    ......  ^   V,^ 

Distance  méridienne  du  soleil  au  zénith 4^  4^' 4^*^)7° 

Distance  de  Péquateur  au  zénith,  ou  latitude  de  TObser- 

vatoire 48®  5o' 14' ,00 

Déclinaison  du  soleil ,  boréale 3®  ô'aS'fSo 

Réduction  à  récliptique  à  cause  de  la  latitude  du  soleil  —  0'  ,4^ 

Déclinaison  du  point  correspondant  de  récliptique    .     .     5®  6' 34' ,82 

Cette  déclinaison  étant  connue  et  représentée  par  </,  on  peutendédaireU 
longitude  L  par  cette  formule , 

.    -        sin  d 

8inL==;  — : f 

ainci) 

t»  étant  Tobliquité  de  récliptique  que  nous  prendrons  ég^Ie  à  •2i^2']%y,€fi') 
on  trouve  : 

log  sin  J  =  2 ,7339902 
log  sin  â>  =  T  ,6ooo385 

logsinL  =  7,1339517 

Longitude  du  soleil  y  déduite  de  Tofoservation  Lu   =  i7a<^  io'33'',S5 

Longitude  du  soleil,  calculée  par  les  Tables,  pour 

le  même  instant 1730  10' 35"  ,80 

Différence  ou  erreur  des  Tables -h  l'iO"^ 

On  forme  ainsi  vingt  ou  trente  observations  de  cette  erreur,  et  Ton  prend 
la  moyenne  entre  elles  »  comme  il  a  été  dit  dans  le  texte,  page  34- 
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NOTE  IV. 

Détermination  de  la  latitude  par  des  observations  du  soleil 

faites  près  du  méridien. 

Dans  cette  méthode  ,  on  suppose  les  Tables  du  soleil  exactes  ;  on  observe 
la  distance  méridienne  4e  cet  astre  au  zénith;  on  prend  dans  les  Tables  sa 
distance  à  Téquatenr.  Ou  ajoute  ces  quantités  si  le  soleil  se  trouve  entre 
Péquateur  et  le  zénith.  Dans  le  cas  contraire,  on  retranche  la  plus  petite  de 
la  plus  grande;  la  somme  ou  la  différence  est  la  distance  de  Téquateur  au 
zénith  ,  ou  la  latitude. 

La  distance  méridienne  du  soleil  au  zénith  se  déduit  des  observations  pré- 
cisément comme  nous  venons  de  le  faire  dans  Texemple  précédent;  nous 
avons  trouvé  alors  : 

Distance  méridienne  du  soleil  au  zénith.  .  ^  .  .  .       4^^4^'4^'%7o 
Admettons  la  déclinaison  boréale  du  soleil  donnée 

par  les  Tables ,  et  supposons 3(>  ô'aS'^So 

La  somme  sera  la  distance  de  Téquateur  au  zénith, 
ou  la  latitude  de  rObservatoire 48<>5o'i4" 

Nous  avons  ajouté  la  déclinaison  à  la  distance  zénithale,  parce  que  le 
soleil  se  trouvait  entre  Téquateur  et  le  zénith.  Si  la  déclinaison  eût  été 
australe,  il  aurait  fallu  la  retrancher. 


T.   IV.  4a 
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Tableau  indiquant  les  années  bissextiles  et  les  années  communes, 

depuis  l'jSo  jusqu'à  1900. 

(  Les  années  marquées  de  la  lettre  B  sont  bissextiles  ;  toates  les  autres,   exemptes  de  cède 
indication,  ou  marquées  exceptionneUement  de  la  lettre  C,  sont  commnnesO 


XVIII»  SIÈCLE. 


730 

761 

752  B 

753 

754 

75s 

756,Ji 

757 

758 

769 

760  B 

761 

762 

763 

764  B 

765 

766 

767 

768  B 

769 
770 

771 

772  B 

774 

775 


776  B 

777 
778 

779 
780  B 

781 

782 

783 

784  B 

785 

786 

787 

788  B 

789 
790 

79' 
792  B 

793 

794 

795 
796  B 

797 

798 

799 
800  C 


XIX«  SIÈCLE. 


I80I 

1802 

i8o3 

1804  B 

i8o5 

1806 

1807 

1808  B 

1809 

1810 

181 1 

1812  B 

r8i3 

1814 

*■ 

i8i5 

1816B 

1817  . 

1818 

1819 

1820  B 

1821 

1822 

1823 

1834  i 

1825 

1826 

1827 

1828  B 

1829 

i83o 

i83i 

i832  B 

- 

] 

i833 

I 

1834 

835 

836  B 

837 

838 

839 

84a  B 

84i 

842 

843 

844  B 

845 

846 

847 
848  B 

849 
85o 

85 1 

852  B 
853 
854 
855 
856  B 
857 
858 
859 
860B 
861 
862 
863 
864  B 
865 
866 
867  ■ 


1868  B 

1869 

1870 

1871 

1872  B 

1873 

1874 
1875 
1876  B 
1877 
1878  ' 

1879 
1880  B 

1881 

1882 

i883 

1884  B 

i885 

1886 

1887 

1888  B 

i8f9 
1890 

1891 
1892  B 
1893 

1894 
1895 
1896  B 

1897 
J898 

1.900  C 


riN    DU    TOME    QUATEliME. 


